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RE´SUME´
Nous pre´sentons la de´couverte de quatorze nouveaux syste`mes binaires ayant une se´para-
tion supe´rieure a` 250 UA et dont au moins l’une des composantes est une naine M ou une
naine L. Ces syste`mes ont d’abord e´te´ identifie´s en cherchant des objets ayant un mou-
vement propre commun autour d’e´toiles connues posse´dant un mouvement propre e´leve´,
graˆce a` une corre´lation croise´e de grands releve´s du ciel dans l’infrarouge proche (2MASS,
SDSS et SIMP). Un suivi astrome´trique, afin de confirmer le mouvement propre commun,
a e´te´ re´alise´ sur toutes les cibles avec la came´ra SIMON et/ou la came´ra CPAPIR a` l’Ob-
servatoire du Mont-Me´gatic (OMM) ou a` l’Observatoire interame´ricain du Cerro Tololo
(CTIO). Un suivi spectroscopique a aussi e´te´ effectue´ sur la plupart des compagnons avec
GMOS ou GNIRS a` Gemini afin de de´terminer leurs types spectraux. La probabilite´ que
deux objets forment un syste`me binaire par hasard a e´te´ e´value´e afin de s’assurer que les
couples candidats que nous pre´sentons soient re´ellement lie´s.Un de nos nouveaux syste`mes
a un compagnon de masse sous-stellaire : 2M1259+1001 (L4.5). L’e´tude des syste`mes que
nous avons de´couverts pourra, entre autre, nous aider a` mieux comprendre les me´canismes
de formation des e´toiles de tre`s faible masse et des naines brunes.
Mots cle´s : E´toile binaire, e´toile de faible masse, naine brune.
ABSTRACT
We report the discovery of 14 new low-mass binary systems containing mid-M to mid-L
dwarf companions with a separation larger than 250 AU. These systems were first identified
by searching for common proper motion sources in the vicinity of known high proper
motion stars, based on a cross-correlation of wide area near-infrared surveys (2MASS,
SDSS, and SIMP). An astrometric follow-up, for common proper motion confirmation,
was made with SIMON and/or CPAPIR at the Observatoire du Mont-Me´gantic (OMM)
and Cerro Tololo Inter-American Observatory (CTIO) telescopes for most of the candidates
identified. A spectroscopic follow-up was also made with GMOS or GNIRS at Gemini to
determine their spectral types. Statistical arguments are provided to show that all of the
systems we report here are very likely to be truly bound. One of the new systems we
discovered has a brown dwarf companion: 2M1259+1001 (L4.5). The study of the new
systems we have discovered will be useful to help us better understand how very low mass
stars and brown dwarfs form.
Keywords: Binary star, low-mass star, brown dwarf.
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INTRODUCTION
L’astronomie est une science qui de´pend fortement du de´veloppement de nouvelles tech-
nologies qui permettent de cre´er des te´lescopes toujours plus imposants ou bien d’ame´liorer
la prise de mesure. C’est ainsi que, au tournant du sie`cle, des de´tecteurs grand format ope´-
rant dans l’infrarouge proche ont fait leur apparition, ce qui a mene´ a` la naissance de
nombreux grands releve´e du ciel dans cette gamme de longueur d’onde. Ces releve´s ont
permis de de´couvrir de multiples e´toiles de tre`s faible masse ainsi que des naines brunes,
qui sont des objets moins massifs que les e´toiles. Beaucoup de caracte´ristiques de ces ob-
jets de´couverts relativement re´cemment sont encore mal de´termine´es ou incomprises et,
a` plusieurs e´gards, une meilleure compre´hension peut eˆtre de´veloppe´e en e´tudiant ceux
qui appartiennent a` un syste`me binaire. Un syste`me binaire est constitue´ de deux objets
qui orbitent autour d’un centre de masse commun. Les deux composantes du syste`me ont
ge´ne´ralement e´te´ forme´es en meˆme temps et partagent la meˆme me´tallicite´. Si la distance
entre les composantes est grande, il est alors possible de traiter chacun des objets comme
s’il e´tait isole´, c’est-a`-dire que l’e´volution d’une composante n’affecte pas l’e´volution de
l’autre. Plusieurs proprie´te´s d’une composante peuvent donc eˆtre de´duites de celles me-
sure´es pour l’autre composante, comme l’aˆge et la me´tallicite´, ce qui facilite l’e´tude de la
composante moins massive. De plus, les syste`mes binaires a` grande se´paration dont l’une
des composantes est de faible masse sont inte´ressants, puisqu’ils permettent de mettre des
contraintes sur les processus de formation. En effet, la fac¸on dont les objets de tre`s faible
masse se forment n’a pas e´te´ de´termine´e avec certitude et plusieurs hypothe`ses, comme
l’e´jection d’un embryon stellaire, la fragmentation turbulente des nuages mole´culaires, la
fragmentation du disque et la photo-e´rosion du coeur protostellaire, sont toujours en lice
afin de tenter d’expliquer ce phe´nome`ne.
Le but de ce projet de recherche est de rechercher et caracte´riser des syste`mes binaires
a` grande se´paration dont l’une des composantes est de faible masse. Ceci sera re´alise´ en
effectuant un suivi astrome´trique et spectroscopique sur un e´chantillon d’objets formant
probablement un syste`me binaire. Les donne´es seront ensuite analyse´es pour de´terminer si
les syste`mes e´tudie´s forment re´ellement un syste`me binaire en de´terminant le mouvement
propre de chacune des composantes de meˆme que la distance au Soleil et la probabilite´
qu’elles aient les meˆmes mouvements propres ainsi que la meˆme distance par hasard.
Le chapitre 1 abordera les diffe´rents e´le´ments the´oriques relie´s a` l’e´tude des syste`mes
binaires a` grande se´paration dont l’une des composantes est de faible masse. Les e´toiles de
type M et L de meˆme que les naines brunes seront d’abord de´crites avant de passer a` un
aperc¸u des divers genres de syste`mes binaires ainsi que de leurs proprie´te´s ge´ne´rales. Les
processus de formation des objets de faible masse seront par la suite aborde´s et compare´s
avec les contraintes apporte´es par les syste`mes binaires a` grande se´paration. La caracte´-
risation des objets de faible masse en utilisant leurs spectres sera par la suite discute´e,
afin de savoir comment utiliser les spectres des objets afin d’en apprendre davantage sur
le type spectral, l’aˆge, la masse et la me´tallicite´. Enfin, la motivation derrie`re l’e´tude des
syste`mes binaires a` grande se´paration sera de´taille´e dans le but de faire le lien entre les
e´le´ments the´oriques pre´sente´s dans le chapitre 1 et l’article pre´sente´ au chapitre 2.
Le chapitre 2 est constitue´ d’un article qui sera soumis a` The Astrophysical Journal
et qui pre´sente les re´sultats obtenus dans le cadre de ce projet de recherche. Il abordera
d’abord les diffe´rentes observations ayant e´te´ re´alise´es ainsi que la re´duction des donne´es
obtenues. Les donne´es ont par la suite e´te´ analyse´es afin de montrer l’identification de
dix-neuf nouveaux syste`mes binaires a` grande se´paration dont l’une des composantes est
de faible masse ainsi que de quatre autres syste`mes qui e´taient de´ja` connus.




Cette section vise de´crire ma contribution a` l’article pre´sente´ dans le chapitre 2 de
ce me´moire. Il est a` noter que le format de l’article a e´te´ modifie´ afin de re´pondre aux
exigences de l’Universite´ de Montre´al pour le me´moire de maˆıtrise. D’abord, l’e´chantillon
forme´ des syste`mes binaires candidats a e´te´ construit par David Lafrenie`re et E´tienne
Artigau a` l’aide d’une analyse de donne´es d’imagerie et d’un calcul statistique. J’ai obtenu
de nouvelles observations d’imagerie avec les came´ras SIMON et CPAPIR, qui ont e´te´
utilise´es avec des donne´es provenant des catalogues 2MASS, SDSS et WISE lorsque j’ai
effectue´ le calcul de mouvement propres pour toutes les candidates. J’ai re´duit certaines
images scientifiques de SIMON et de CPAPIR, alors que les autres ont e´te´ re´duites par
E´tienne Artigau. J’ai aussi effectue´ la re´duction de spectres GMOS en utilisant le code
de Jonathan Gagne´ que j’ai modifie´ au besoin. Les spectres GNIRS ont e´te´ re´duits par
E´tienne Artigau. J’ai fait l’analyse de tous les spectres, ce qui m’a permis de de´terminer le
type spectral de chaque objet et puis d’en de´duire leur distance photome´trique. A` partir
de ces re´sultats, j’ai fait l’ensemble des analyses pre´sente´es dans l’article et j’ai produit
toutes les figures et tous les tableaux. Enfin, j’ai e´crit au complet le premier jet de l’article
pre´sente´ au chapitre 2. Il a ensuite e´te´ re´vise´ et modifie´ par mon directeur de recherche




L’e´tude des syste`mes binaires a commence´ avec la fabrication des premie`res lunettes
astronomiques. En 1650, Giovanni Battista a de´couvert que Zeta Ursae Majoris e´tait un
syste`me binaire puis en 1685, le Pe`re Fontenau a de´couvert qu’Alpha Crucis e´tait aussi
compose´e de deux objets. Plusieurs syste`mes binaires ont par la suite e´te´ de´couverts et la
recherche continue a` ce jour. Le travail effectue´ pour ce me´moire a pour objectif de mettre
a` jour des syste`mes binaires a` grande se´paration dont l’une des composantes est de faible
masse.
Certains e´le´ments the´oriques doivent eˆtre e´tudie´s avant de passer a` la recherche et la
caracte´risation de nouveaux syste`mes binaires. Ainsi, une bre`ve description des diffe´rentes
classes d’e´toiles, particulie`rement des naines de type M et L ainsi que des naines brunes,
sera pre´sente´e avant de faire un survol des diffe´rents genres de syste`mes binaires. Les
divers processus de formation de syste`mes binaires contenant un objet tardif seront ensuite
e´tudie´s, puis les caracte´ristiques inte´ressantes a` surveiller dans le spectre des objets de
faible masse seront de´crites. Une bre`ve description de la motivation derrie`re ce projet de
recherche suivra.
1.1 E´toiles de faible masse et naines brunes
La classification des astres ce´lestes telle qu’utilise´e aujourd’hui a e´te´ introduite par
William Wilson Morgan et Phillip C. Keenan en 1853. Selon cette dernie`re, les astres sont
classe´s en diffe´rentes cate´gories qui utilisent les lettres O, B, A, F, G, K et M. Cette classifi-
cation est base´e sur celle qui a e´te´ de´veloppe´e vers la fin du dix-neuvie`me sie`cle par Edward
C. Pickering a` l’Universite´ d’Harvard. Les e´toiles e´taient alors classe´es selon la quantite´
d’hydroge`ne pre´sente dans leurs spectres. Ainsi, une e´toile de type A avait un spectre avec
plus d’hydroge`ne qu’une e´toile de type B et ainsi de suite. Ce travail a par la suite e´te´
repris par une des assistantes de Pickering, Annie Jump Cannon, qui a remanie´ l’ordre de
la classification des spectres pour arriver a` celle utilise´e aujourd’hui. La signification de
cet ordre restait toutefois ne´buleuse. Ce n’est qu’en 1910 que la signification moderne de
la classification en lettre fait son apparition graˆce au diagramme Hertzsprung–Russell. Ce
dernier repre´sente la luminosite´ intrinse`que en fonction de la tempe´rature effective (voir la
figure 1.1). La diagonale allant du coin infe´rieur droit au coin supe´rieur gauche se nomme
la se´quence principale. Ceci correspond a` la phase de bruˆlage de l’hydroge`ne de fac¸on
stable, ce qui caracte´rise une e´toile. La classification avec les lettres est ici tre`s claire,
puisque le diagramme montre bien que la tempe´rature de´croˆıt lorsque le type spectral
passe de O a` M.
En plus du classement selon la tempe´rature, chaque cate´gorie est sous-divise´e en classe
de luminosite´ allant de I a` VII. Les astres de classe I, II, III et IV de´finissent respectivement
les superge´antes, les ge´antes lumineuses, les ge´antes et les sous-ge´antes. Les astres de classes
V sont des e´toiles sur la se´quence principale (appele´es naines) alors que les astres de classe
VI sont des sous-naines. Enfin, la classe VII est utilise´e pour de´crire des naines blanches.
Avec le de´veloppement des te´lescopes, de plus en plus d’e´toiles ont e´te´ observe´es de meˆme
que des objets dont le spectre ne correspondait pas aux types spectraux de´finis ci-haut.
C’est ainsi que, vers la fin du vingtie`me sie`cle, le besoin pour de nouveaux types spectraux
de´crivant des objets plus froids s’est fait sentir. Ainsi, en 1999, Kirkpatrick et al. (1999b)
ont de´fini le type L et ont ouvert la porte pour des types d’objets encore plus froids qui
seront nomme´s T et Y.
1.1.1 Naines de type M
Les premie`res e´toiles de type M ont e´te´ de´couvertes en 1911, alors que Hertzsprung et
Russell travaillaient sur les e´toiles membres des amas des Hyades et des Ple´iades. Les naines
M0 a` M9 ont une masse allant progressivement de 0.6 M⊙ a` 0.08 M⊙, une tempe´rature
allant de 3700 K a` 2400 K, ainsi qu’une luminosite´ allant de 0.08 L⊙ a` 0.001 L⊙ (Habets
& Heintze 1981).
Les spectres des naines K5 a` M9 tels qu’obtenus par Kirkpatrick et al. (1991) sont
pre´sente´s a` la figure 1.2. Le spectre d’une naine M dans la partie rouge du visible (600
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Fig. 1.1 Cette figure repre´sente le diagramme de Hertzsprung-Russell et contient 22 000
e´toiles du catalogue Hipparcos et 1 000 e´toiles du catalogue Gliese. Elle a e´te´ re´alise´e par
Powell (2006).
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Fig. 1.2 Cette figure pre´sente les spectres de naines K5 a` M9. Il s’agit de la figure 1 de
Kirkpatrick et al. (1991).
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a` 1000 nm) est marque´ par de nombreuses bandes d’absorption ainsi que par des raies
d’e´mission. Les bandes d’oxyde de titane (TiO) ou d’oxyde de vanadium (VO) sont par-
ticulie`rement importantes dans la caracte´risation des spectres de ce type d’objet. Le TiO
fait son apparition dans le spectre des naines de type K7 et sa pre´sence se fait plus forte
jusqu’a` ce qu’il sature dans celui des naines de type M6. Au contraire, le VO apparaˆıt
dans le spectre des naines de type M6 et augmente dans celui des naines M plus tardives.
Les me´taux neutres, soit le Ca I (422.7 nm), les doublets de Na I (589.0 nm et 589.6 nm,
et 818.5 nm et 819.5 nm), le doublet de K I (766.5 nm et 769.9 nm) et le triplet de Ca II
(849.8 nm, 854.2 nm et 866.2 nm) sont aussi tre`s importants pour identifier les naines M.
Les spectres de naines M dans le proche infrarouge sont inte´ressants particulie`rement
pour les M tardives, car c’est dans cet intervalle de longueur d’onde que la distribution
d’e´nergie spectrale est maximale. Ces spectres sont marque´s par des bandes ou des raies
d’absorption du H2O (1.35 µm et 2.3 µm), du CO (2.29µm), du K I (1.169-1.777 µm et
1.234-1.252 µm), du Na I (1.14 µm) et du OH (1.2 µm). Les bandes d’absorption de CO
et H2O sont plus marque´es pour les naines M plus tardives.
1.1.2 Naines de type L
Les naines de type L ont e´te´ formellement identifie´es pour la premie`re fois par Kirkpa-
trick et al. (1999b) bien que la premie`re naine L, GD 165B, ait e´te´ de´couverte par Becklin
& Zuckerman (1988). Il s’agissait alors de la premie`re indication re´elle qu’il e´tait possible
que des e´toiles plus froides que les naines M existent. Cependant, GD 165B fut d’abord
conside´re´e comme une exception. Il a fallu attendre l’arrive´e des catalogues infrarouges
comme le Deep Near Infrared Survey of the Southern Sky (ou DENIS) en 1999 (Epchtein
et al. 1999) et le Two Micron All Sky Survey (ou 2MASS) en 2003 (Cutri et al. 2003)
pour que plusieurs naines L soit de´couvertes. Les naines L (L0 a` L9) ont une masse allant
progressivement de 0.08 M⊙ a` 0.005 M⊙, une tempe´rature allant de 2400 K a` 1300 K ainsi
qu’une luminosite´ allant de 0.001 L⊙ a` 0.00005 L⊙. Si la masse de la naine L est infe´rieure
a` 0.072 M⊙ (ou est plus tardive que L2 pour un aˆge de 1 a` 5 milliards d’anne´e), alors
la naine en question ne sera pas une e´toile de faible masse mais plutoˆt une naine brune.
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Il est a` noter que la majorite´ des objets de type L sont en fait des naines brunes. Les
caracte´ristiques de ces objets particuliers seront explique´es dans la section suivante.
La figure 1.3 pre´sente le spectre des naines M7 a` L8. Le spectre dans le visible des
naines de type L diffe`re de celui des naines de type M, car il n’est pas marque´ par les
bandes d’oxydes me´talliques (TiO et VO). En effet, le TiO diminue rapidement lors de
l’e´volution des naines M plus tardives alors que le VO persiste dans les premiers types
des naines L, avant de disparaˆıtre rapidement par la suite. Les bandes d’oxyde me´tallique
sont remplace´es par des bandes d’hydrures me´talliques (CrH a` 861.1 nm et 996.9 nm ainsi
que FeH a` 869.2 nm et 989.6 nm). Le spectre est aussi marque´ par des bandes fortes des
me´taux alcalins comme le doublet de Na I (818.3 nm et 819.5nm) qui diminue dans les
naines plus tardives alors que les raies de re´sonance du K I a` 780.0 nm et 769.9 nm, Rb I
a` 780.0 nm et 794.8nm, Cs I a` 852.1 nm et 894.3 nm et la raie D du sodium augmentent
dans les naines plus tardives.
Le spectre dans l’infrarouge proche des naines L est domine´ par de larges bandes
d’absorption de H2O (1.40 µm et 1.85 µm), de FeH (0.99 µm et 1.2 µm), de CO (2.29
µm) ainsi que par des raies de K I (1.169-1.777 µm et 1.234-1.252 µm), de Na I (1.14 µm
et 2.2 µm) et de Fe (1.164-1.198 µm).
1.1.3 Naines brunes
C’est en 1963 que l’existence d’objets de faible masse qui ne suivront jamais l’e´volution
stellaire normale et deviendront des objets comple`tement de´ge´ne´re´s est propose´e(Kumar
1963). Ce genre de corps fut d’abord nomme´ naine noire. Or, ce nom correspond aussi a`
un type de naine blanche qui s’est assez refroidie pour eˆtre tre`s peu lumineuse. Le terme
naine brune fut propose´ en 1975 par Jill Tarter afin de ne plus cre´er de confusion. Il a
fallu attendre 1995 pour que les premie`res naines brunes, soit Gliese 229B (Nakajima et al.
1995) et Teide 1 (Rebolo et al. 1995), soient de´tecte´es. En date du 6 novembre 2012, plus
de 1800 naines brunes ont e´te´ de´couvertes. 1
Une naine brune est un objet dont la masse est insuffisante pour maintenir le bruˆ-
1 Une compilation est pre´sente´e sur le site internet Dwarf Archives
http ://spider.ipac.caltech.edu/staff/davy/ARCHIVE/index.shtml
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Fig. 1.3 Cette figure pre´sente les spectres de naines M7 a` L8. Il s’agit de la figure 6 de
Kirkpatrick et al. (1999a).
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lage de l’hydroge`ne par re´actions nucle´aires (chaˆıne proton-proton) en son coeur. Cette
dernie`re caracte´ristique e´tant propre aux e´toiles, on qualifie les naines brunes d’objets
sous-stellaires. Elles ont en ge´ne´ral une masse infe´rieure a` 0.072 M⊙ (Stauffer et al. 1998).
La de´ge´ne´rescence des e´lectrons est atteinte dans le coeur de la naine brune avant que la
densite´ et la tempe´rature centrales, issues de la contraction, n’aient atteint la limite de la
fusion de l’hydroge`ne. C’est donc la pression de de´ge´ne´rescence des e´lectrons qui empeˆche
la naine brune de se contracter encore plus.
Sans re´actions nucle´aires en son coeur, elle ne fait que se refroidir avec le temps, et en
conse´quence son type spectral e´voluera dans le temps. Les naines brunes commencent a`
se me´langer aux objets stellaires a` partir des types plus tardifs que M6. Ainsi, une jeune
naine brune aura une tempe´rature correspondant a` celle des M tardives, car elle n’a pas
encore eu le temps de refroidir. Elle aura aussi une masse infe´rieure a` celle d’un objet
stellaire du meˆme type spectral tout en e´tant plus grosse, e´tant donne´ qu’elle est en train
de se contracter. Ceci rend son spectre tre`s semblable a` celui d’une naine M ayant une
faible gravite´.
Les naines brunes incluent tous les objets sous-stellaires de type M et L, ainsi que les
objets de type T et Y, jusqu’aux objets dont la masse est d’environ treize fois la masse
de Jupiter. Ceci correspond au moment ou` le coeur de l’astre ne peut plus entretenir la
fusion du deute´rium, et marque la fin du re´gime des naines brunes et le de´but de celui des
exoplane`tes.
1.1.4 Diffe´rencier une naine brune d’une e´toile de faible masse
S’il est possible de confirmer qu’un objet a un type spectral plus tardif que L2, il est
alors assure´ que l’objet est sous-stellaire. De plus, si le type spectral est plus pre´coce que
M6.5, alors l’objet est une e´toile. Il y a donc une certaine ambigu¨ıte´ concernant la nature
stellaire des objets ayant un type spectral entre M6.5 et L2. Il est cependant possible de
faire quelques ve´rifications afin de diffe´rencier les naines brunes des e´toiles de faible masse.
Par exemple, le test du lithium, dont les pionniers sont Magazzu et al. (1991) et Mart´ın
et al. (1999c), peut eˆtre effectue´. Il s’agit de ve´rifier si la raie d’absorption du Li I a` 670.7
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nm est pre´sente dans le spectre de l’objet. Si cette raie est pre´sente, l’objet sera sous-
stellaire s’il est suffisamment vieux, puisqu’une naine brune ayant une masse infe´rieure a`
soixante-cinq fois la masse de Jupiter aura du lithium pendant toute sa vie.
1.2 Syste`mes binaires
C’est en 1802 que William Herschel utilisa pour la premie`re fois le terme e´toile binaire
pour de´crire un syste`me compose´ de deux objets qui orbitent autour d’un centre de masse
commun (Herschel 1834). Il est important de bien distinguer les syste`mes binaires des
couples optiques, ces derniers n’e´tant pas forme´s de deux e´toiles lie´es gravitationnellement
l’une a` l’autre. Les composantes des couples optiques sont simplement perc¸ues a` proximite´
l’une de l’autre sur le ciel du point de vue d’un observateur sur Terre.
Il existe plusieurs types de syste`mes binaires, soit les binaires a` e´clipse, les binaires
astrome´triques, les binaires spectroscopiques et les binaires visuelles. Ces syste`mes seront
de´crits dans ce qui suit, suivi par une description ge´ne´rale des syste`mes binaires dont
l’e´toile primaire est de type solaire ou une naine M.
1.2.1 Binaires spectroscopiques
La spectroscopie est l’e´tude du spectre e´lectromagne´tique qui e´merge d’un astre. Cette
technique permet de de´terminer la composition chimique des objets e´tudie´s de meˆme que,
en combinaison avec des mode`les the´oriques, de nombreuses proprie´te´s physiques telles la
masse, l’aˆge, la tempe´rature et la luminosite´. Elle permet aussi de de´tecter et d’e´tudier
des syste`mes binaires ; on parle alors de binaires spectroscopiques. Il en existe deux types,
les BS1 et les BS2. Dans le cas des BS1, seul le spectre de l’e´toile la plus lumineuse est
de´tecte´, l’autre e´tant trop faible. Le compagnon peut eˆtre de´tecte´ par une modification
dans les raies spectrales du spectre de l’e´toile la plus massive. En effet, il y a un de´calage
des raies spectrales de l’e´toile massive d’abord vers le bleu, puis vers le rouge alors que les
objets se rapprochent et s’e´loignent de nous, respectivement, tout en orbitant autour de
leur centre de masse commun. Ce comportement est appele´ effet Doppler-Fizeau et est duˆ
a` la vitesse orbitale projete´e le long de la ligne de vise´e. Dans le cas de´crit plus haut, le
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spectre de´tecte´ correspond a` celui d’une seule composante et est nomme´ BS1. Il est aussi
possible que le spectre observe´ soit celui des deux objets. Dans ce cas, les raies spectrales
alternent entre des raies doubles et simples. Ce genre de binaires spectroscopiques est
appele´ BS2. En ge´ne´ral, les composantes des binaires spectroscopiques sont pre`s l’une de
l’autre et ont une vitesse orbitale e´leve´e.
1.2.2 Binaires visuelles
Un syste`me binaire visuel est compose´ de deux objets dont la distance angulaire est
assez grande pour qu’ils puissent eˆtre observe´s se´pare´ment avec un te´lescope. Typiquement,
l’e´toile la plus brillante est nomme´e e´toile primaire alors que la moins brillante est l’e´toile
secondaire.
Il existe plusieurs tests a` re´aliser afin de de´terminer si deux objets vus a` proximite´
sur le ciel forment re´ellement un syste`me binaire. Faute de pouvoir observer le mouvement
orbital des deux objets autour d’un centre de masse commun, il faut au minimum s’assurer
qu’ils aient le meˆme mouvement propre, soit le meˆme mouvement apparent dans le ciel.
Ensuite, il faut de´terminer la distance a` laquelle se trouve chacun des objets et montrer
qu’ils sont a` la meˆme distance, sans quoi il pourrait s’agir d’un couple optique meˆme s’ils
ont un mouvement propre commun. Si les deux objets sont a` la meˆme distance et ont
le meˆme mouvement propre, il est alors fort possible qu’ils forment un syste`me binaire.
Pour s’en assurer, il faut calculer la probabilite´ que les deux objets puissent avoir le meˆme
mouvement propre et eˆtre a` la meˆme distance par hasard, donc sans former un syste`me
binaire. C’est l’approche qui sera suivie dans le cadre de ce projet de recherche.
1.2.2.1 Mouvement propre
La premie`re e´tape afin de de´terminer si deux objets forment un syste`me binaire est de
calculer leur mouvement propre. Ce mouvement correspond au changement angulaire de
la position d’un objet projete´e sur le ciel pendant un certain temps vu du centre de masse
du syste`me solaire. Il s’agit d’un mouvement apparent qui correspond au changement de
la position sur la sphe`re ce´leste de´crite selon le syste`me de coordonne´es e´quatoriales, soit
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l’ascension droite (α) et la de´clinaison (δ ). Il importe donc de s’assurer que ces positions
sont exactes a` chaque e´poque avant de faire le calcul du mouvement propre. Il faut d’abord
ajouter une correction due a` la parallaxe. Cette dernie`re correspond au de´placement appa-
rent d’un objet lorsqu’il est observe´ a` partir de deux endroits diffe´rents ; elle est mesure´e
par l’angle entre les deux positions et l’objet. Smart (1977) a de´termine´ que les corrections
qu’il faut apporter aux deux composantes de la position sont
Errα = Π(cosα cosε sinζ − sinα cosζ ) (1.1)
et
Errδ = Π(cosδ sinε sinζ − cosα sinδ cosζ − sinα cosδ cosε sinζ ). (1.2)
Errα est la correction a` apporter a` l’ascension droite alors que Errδ est la correction
a` apporter a` la de´clinaison. ε correspond a` l’obliquite´ de l’e´cliptique alors que ζ est la
longitude e´cliptique du Soleil a` l’e´poque des mesures.








ou` ∆α et ∆δ sont les changements des coordonne´es en ascension droite et en de´clinaison
d’un astre dans un intervalle de temps ∆t.
L’amplitude du mouvement propre, µ , est donne´e par l’e´quation




ou` µδ correspond au mouvement propre en de´clinaison et µα est le mouvement propre
en ascension droite. Le facteur cosδ vient corriger le mouvement propre en ascension
droite, car l’angle d’arc sous-tendu par un certain angle d’ascension droite varie selon
cosδ . Plus un objet est pre`s d’un poˆle ce´leste, plus la composante du mouvement paralle`le
a` l’e´quateur correspond a` un petit changement angulaire sur le ciel.
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Afin de pouvoir calculer les mouvements propres pour divers astres, il est primordial
d’avoir des mesures de positions ayant e´te´ faites a` des e´poques diffe´rentes. La pre´cision du
calcul de mouvement propre augmente d’ailleurs si de nombreuses mesures de positions
ont e´te´ faites a` plusieurs e´poques. Il existe divers catalogues astronomiques qui ont mesure´
la position d’astres de toutes sortes. Dans le cas pre´sent, le catalogue 2MASS (Cutri et al.
2003), le catalogue Sloan Digital Sky Survey ou SDSS (Ahn et al. 2012), le catalogue
Wide-Field Infrared Survey Explorer ou WISE (Cutri & et al. 2012) ainsi que le Sondage
Infrarouge de Mouvement Propre ou SIMP (Artigau et al. 2009) ont e´te´ consulte´s. Ces
catalogues sont utilise´s, car ils ont de´tecte´ et re´pertorie´ des objets tre`s froids. Ainsi, le
catalogue 2MASS a une limite de sensibilite´ a` 3σ de 17.1, 16.4 et 15.3 respectivement
dans les bandes J, H et Ks. Les positions disponibles dans ce catalogue ont une incertitude
entre 70 mas et 80 mas pour des magnitudes Ks entre 9 et 14. Dans le cas des bandes u
′, g′,
r′, i′ et z′ du catalogue SDSS, les magnitudes limites de de´tection sont de 22.0, 22.2, 22.2,
21.3 et 20.5, a` 5σ . La pre´cision astrome´trique de SDSS est de 0.1′′. Enfin, les limites de
de´tection du catalogue WISE sont 15.3, 14.4, 10.1 et 6.7 pour les bandes W1, W2, W3 et
W4 avec une limite de sensibilite´ de 5σ . La pre´cision astrome´trique de WISE est de 0.4′′ en
ascension droite et en de´clinaison pour un signal sur bruit de 20. Il est a` noter que, dans le
cas de WISE, les objets qui sont se´pare´s par moins de 7′′ ne sont pas re´solus. Le catalogue
SIMP a e´te´ re´alise´ avec la came´ra panoramique proche infrarouge (CPAPIR) qui a e´te´
installe´e sur le te´lescope de 1.5 m de l’observatoire interame´ricain du Cerro Tololo (CTIO)
ainsi que sur celui de 1.6 m de l’observatoire du Mont-Me´gantic (OMM). La magnitude
limite est d’environ 16.5 dans la bande J, ce qui permet de trouver des naines T jusqu’a` 25
pc ainsi que des naines L jusqu’a` 100 pc. La pre´cision astrome´trique de SIMP par rapport
a` 2MASS est de 1′′ a` 5 σ .
1.2.2.2 Distance
Apre`s s’eˆtre assure´ que les deux objets aient un meˆme mouvement propre, il importe de
ve´rifier qu’ils soient a` la meˆme distance du Soleil. La distance trigonome´trique est obtenue
en calculant l’inverse de la parallaxe. Cette dernie`re correspond a` la diffe´rence maximale
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en position de l’objet vu de la Terre et vu du Soleil au cours de l’anne´e. Il s’agit donc de
l’angle sous-tendu a` l’objet par le demi-grand axe de l’orbite de la Terre autour du Soleil.
Si la distance trigonome´trique ne peut eˆtre obtenue, il est souvent possible d’estimer la
distance photome´trique a` l’aide d’une mesure de flux et des couleurs ou du type spectral
de l’objet. En effet, graˆce a` l’obtention de spectres dans l’optique ou de diffe´rentes couleurs
photome´triques, il est possible de de´terminer le type spectral des objets et d’utiliser cette
information (Hawley et al. (2002) ; Dupuy & Liu (2012)) pour en estimer la luminosite´, et
par la suite estimer sa distance en se basant sur les flux mesure´s.
1.2.3 Binaires a` e´clipses
Les syste`mes binaires a` e´clipses sont forme´s de deux objets qui, une ou deux fois a`
chaque orbite, se trouvent simultane´ment dans la ligne de vise´e de l’observateur. Dans ce
cas, l’un des objets se trouve pe´riodiquement a` passer devant l’autre, ce qui cre´e une va-
riation de la brillance apparente du syste`me. Ils agissent donc comme des e´toiles variables,
car la luminosite´ des objets change lors des e´clipses. Dans certains cas, les deux objets
sont si pre`s que leurs enveloppes gazeuses se sont fusionne´es ou bien qu’ils se touchent. Le
contact vient du fait qu’un des objets est plus gros que son lobe de Roche, et donc de la
matie`re peut eˆtre transfe´re´e d’un objet a` l’autre. Ce genre de syste`me binaire est nomme´e
binaire a` contact.
La courbe de luminosite´ des syste`mes binaires a` e´clipses permet de de´terminer quelques
caracte´ristiques des syste`mes e´tudie´s. D’abord, il est possible de de´terminer la pe´riode
orbitale du syste`me. De plus, la taille relative des composantes peut eˆtre de´termine´e en
terme du rayon de l’orbite en observant la profondeur des e´clipses, soit le rythme auquel
la luminosite´ diminue alors que l’un des objets passe devant l’autre.
1.2.4 Binaires astrome´triques
Les syste`mes binaires astrome´triques sont caracte´rise´s par le fait qu’une seule des deux
composantes est visible et que celle-ci de´crit un mouvement orbital sur le ciel. Elle semble
donc orbiter autour du vide. L’absence visuelle d’une deuxie`me composante peut venir
16
du fait qu’elle est non-re´solue ou qu’elle est masque´e par la luminosite´ de la composante
visible. Il est aussi possible qu’elle e´mette tre`s peu de rayonnement e´lectromagne´tique et
qu’elle soit, par exemple, une e´toile a` neutrons.
Afin de trouver un syste`me binaire astrome´trique, il faut pouvoir calculer avec pre´cision
la position apparente de l’objet visible dans le ciel afin de de´terminer si elle varie dans
le temps d’une fac¸on diffe´rente de son mouvement propre ou parallactique. Ceci peut
typiquement eˆtre re´alise´ pour des objets a` moins de 10 pc qui ont un mouvement propre
e´leve´. Une variation dans la position sera de´tecte´e si le compagnon a une masse suffisante.
Celle-ci de meˆme que la pe´riode orbitale du compagnon pourront eˆtre de´termine´es a` l’aide
des lois de Kepler si l’objet visible a e´te´ observe´ pendant une assez longue pe´riode de
temps.
1.2.5 Proprie´te´s ge´ne´rales des syste`mes binaires
Les diffe´rents types de syste`mes binaires de´crits plus toˆt ont diverses proprie´te´s phy-
siques qu’il est inte´ressant de de´terminer. Il convient d’abord de s’inte´resser a` la fre´quence
a` laquelle les syste`mes binaires existent de meˆme qu’au nombre moyen de compagnons
par cible. Raghavan et al. (2010) ont montre´ que 44 ± 2 % des e´toiles de type solaire ont
au moins un compagnon. Ils ont aussi montre´ que le nombre moyen de compagnons pour
une e´toile de type solaire est de 0.62± 0.03. Pour les syste`mes binaires avec une e´toile
primaire de faible masse, l’e´tude la plus souvent cite´e est celle de Fischer & Marcy (1992).
Ils ont de´termine´ que 42±9% des e´toiles de type M0 a` M3.5 ont au moins un compagnon
de masse infe´rieure a` une se´paration entre 10 et 10000 UA, et que celles-ci ont en moyenne
0.58 compagnon. Or, ce calcul a e´te´ refait par Delfosse et al. (2004) avec un e´chantillon
couvrant toutes les naines M. Ils ont montre´ que 26±3% des e´toiles de type M forment
un syste`me binaire ou` elles sont la composante la plus massive. Ils ont aussi trouve´ que
le nombre moyen de compagnons par cible est de 0.33±0.05. Ainsi, la fre´quence de sys-
te`mes multiples diminue lorsque toutes les naines M sont conside´re´es plutoˆt que lorsque
seulement les naines M0 a` M3.5 sont e´tudie´es. La fre´quence de compagnons a` grande se´pa-
ration (50 a` 105 UA) est fortement lie´ a` la masse de l’e´toile primaire (Dhital et al. 2010), les
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e´toiles les moins massives en ayant beaucoup moins. Cette tendance est cohe´rente avec la
diminution de la fre´quence de multiplicite´ total avec le type spectral mentionne´e ci-haut..
Une autre caracte´ristique a` conside´rer est la pe´riode orbitale. La distribution de celle-ci
peut eˆtre approxime´e par une loi de puissance telle que f (P)∝ Pα . Dans le cas ou` α =−1,
cette loi est nomme´e loi de O¨pik. Une distribution log-normale parame´trise´e par P¯ et σlogP
peut aussi eˆtre utilise´e pour de´crire la distribution des pe´riodes orbitales. Diffe´rencier entre
ces types de distributions donnerait des informations sur les processus de formation des
syste`mes binaires, car la loi de O¨pik sugge`re des processus inde´pendants de l’e´chelle alors
que la distribution log-normale indique que le processus de formation des syste`mes binaires
favorise une certaine e´chelle (Ducheˆne & Kraus 2013). Dans le cas ou` l’e´toile primaire est
de type solaire, la distribution de la pe´riode orbitale est tre`s large, allant jusqu’a` plus de
100 ans (Luyten 1930). Avec l’e´chantillon moderne de ce genre de syste`mes, Raghavan
et al. (2010) ont montre´ que la distribution de la pe´riode orbitale est bien de´crite par une
loi log-normale avec un P¯≈ 250 ans et σlogP ≈ 2.3. Dans le cas des syste`mes binaires ou` la
primaire est de faible masse, une fonction log-normale avec P¯ ≈ 27 ans et σlogP ≈ 1.3 est
approprie´e quand la se´paration est plus petite que 500 UA. Lorsqu’elle est plus grande, la
loi de O¨pik se comporte de fac¸on satisfaisante jusqu’a` des se´parations entre 0.2 et 0.3 pc
quand la primaire est une naine M pre´coce (Dhital et al. 2010).
La distribution du rapport entre la masse du secondaire et du primaire varie beaucoup
entre les syste`mes binaires a` grande ou petite se´paration. Dans le cas ou` l’e´toile primaire
est de type solaire, les syste`mes binaires avec une courte pe´riode orbitale ont un rapport de
masse d’a`-peu-pre`s un et ce rapport diminue pour atteindre environ 0.3 pour des syste`mes
binaires a` grande se´paration (Ducheˆne & Kraus 2013). Un autre cas a` conside´rer est celui
ou` le compagnon est de tre`s faible masse, de´fini comme ayant un rapport de masse plus
petit que 0.1. Tre`s peu de syste`mes de ce genre sont connus a` petite se´paration, ce qui
sugge`re la pre´sence d’un de´sert de naines brunes autour des e´toiles de type solaire (Grether
& Lineweaver 2006). Dans le cas de syste`mes binaires ou` la primaire est une naine M, le
rapport de masse sera pre`s de un si la pe´riode orbitale est courte (Reid & Gizis 1997). De
plus, le rapport de masse sera plus faible si la primaire est une naine M pre´coce (Dieterich
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et al. 2012). Il est aussi a` noter que les naines brunes sont plus faciles a` trouver autour
des naines M que des e´toiles de type solaire, mais que peu de ce genre de syste`mes ont e´te´
de´couverts (Ducheˆne & Kraus 2013).
Dans le cadre du projet de recherche pre´sente´ ici, les syste`mes binaires d’inte´reˆt ont une
composante de faible masse, soit une naine M ou une naine L, qui possiblement est aussi
une naine brune. Le type spectral de l’autre composante varie de type solaire a` type M. De
plus, les deux composantes sont se´pare´es par des distances de plus de 100 AU. Plusieurs
syste`mes de ce genre ont de´ja` e´te´ de´couverts et ils sont pre´sente´s dans le tableau 1.I. Le
syste`me connu ayant une composante de faible masse et ayant la plus grande se´paration
est Ko¨nigstuhl 6 AB, compose´ d’une naine K7 et d’une naine M3 se´pare´e par 100 000 a`
200 000 AU.
1.3 Processus de formation
Les syste`mes binaires a` grande se´paration sont inte´ressants, car ils permettent de mettre
des contraintes directes sur les processus de formations des e´toiles de faible masse et des
naines brunes. En effet, bien que de tre`s nombreuses e´toiles de faible masse et naines brunes
aient e´te´ de´couvertes dans les dernie`res anne´es, la fac¸on dont ces objets se forment reste
encore ne´buleuse. Pourtant, d’apre`s la fonction de masse initiale de Kroupa (2001), 60%
des e´toiles sont des objets ayant une masse de moins de 0.2 M⊙, d’ou` l’inte´reˆt d’e´tudier ce
type d’objet.
La formation de naines brunes et d’objets de faible masse demande une tre`s grande
densite´ au sein du nuage mole´culaire. En effet, pour que le nuage s’effondre, il faut que la







ou` vson est la vitesse du son, G est la constante gravitationnelle et ρ est la densite´
du nuage. Or, la masse des e´toiles de faible masse et des naines brunes est nettement
infe´rieure a` ∼ 0.7 M⊙, qui est la masse de Jeans typique dans un nuage mole´culaire


















































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































densite´ est tre`s e´leve´e. Plusieurs hypothe`ses peuvent expliquer la formation des objets peu
massifs dans des milieux de haute densite´. Dans ce qui suit, divers processus de formation
d’objets de faible masse, soit l’e´jection d’un embryon stellaire, la fragmentation du nuage
protostellaire, la fragmentation du disque et la photo-e´rosion du coeur protostellaire seront
de´crits tout en faisant des liens avec la formation de syste`mes binaires. Le processus de
capture sera aussi de´crit puisqu’il peut eˆtre a` l’origine de la cre´ation de syste`mes binaires.
1.3.1 E´jection d’un embryon stellaire
L’un des processus probables pour la formation d’objets peu massifs est l’e´jection d’un
embryon stellaire, qui a e´te´ e´tudie´ pour la premie`re fois par Reipurth & Clarke (2001).
Dans ce cas, l’effondrement du coeur protostellaire forme quelques objets (entre deux a`
quatre environ). L’objet le plus le´ger (ou les deux objets les plus le´gers) se fait e´jecter du
nuage, a` cause des interactions dynamiques avec les autres composantes, et ne peut plus
accre´ter de la matie`re. Si la masse de cet objet est infe´rieure a` la masse minimale requise
pour la fusion de l’hydroge`ne, alors l’objet est une naine brune. De re´centes simulations
nume´riques (Bate 2012) ont permis de montrer que des disques autour des naines brunes
peuvent survive a` l’e´jection. Cependant, le processus d’e´jection devrait de´truire la plupart
des syste`mes binaires a` grande se´paration. Bate (2009) a d’ailleurs montre´ que ce processus
de formation permet de cre´er quelques syste`mes binaires a` grande se´paration, mais que
leur nombre est insuffisant par rapport au nombre de ce genre de syste`mes de´ja` de´couverts
dans le champ.
1.3.2 Fragmentation turbulente des nuages mole´culaires
L’hypothe`se de la fragmentation turbulente des nuages mole´culaires est aussi e´tudie´e.
Dans ce cas, le nuage mole´culaire se fragmente et certains de ces fragments s’assemblent
graˆce au flux turbulent pour former des masses gravitationnellement instables (Padoan &
Nordlund 2004). La densite´ est parfois assez e´leve´e pour que ces masses s’effondrent et
forment des naines brunes ou des e´toiles de faible masse. Cependant, le processus explique
mal la formation de syste`mes binaires dont une des composantes est de faible masse puis-
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qu’il favorise la formation de syste`mes de masse e´gale (Reggiani & Meyer 2011). De plus,
les simulations nume´riques de ce genre de processus ont montre´ qu’il existe un lien entre
le rapport de masse et la se´paration, ce qui n’a pas e´te´ montre´ observationnellement.
1.3.3 Fragmentation du disque
La fragmentation du disque est une hypothe`se de formation selon laquelle le disque
d’accre´tion, qui est forme´ lorsque le nuage protostellaire s’effondre duˆ a` la rotation initiale,
pourrait se fragmenter a` cause de perturbations de densite´. La masse de ces nouveaux
fragments augmente alors qu’ils attirent le mate´riel de l’enveloppe protostellaire. Les objets
qui sont forme´s en premier vont migrer vers l’inte´rieur du disque et vont gagner assez de
masse pour devenir des e´toiles tandis que les autres protoe´toiles forme´es plus tard dans
le disque vont se de´placer vers l’exte´rieur du disque. Ces dernie`res vont aussi voir leur
masse augmenter mais moins que les objets forme´s en premier. Elles peuvent alors devenir
gravitationnellement instables et s’effondrer pour former des e´toiles de faible masse ou
des naines brunes ayant des masses aussi faible que quelques dizaines de masses joviennes
(Stamatellos & Whitworth 2009). La plupart des objets de faible masse cre´e´s de cette
fac¸on sont e´jecte´s pour devenir des objets isole´s ou bien sont repousse´s tout en restant
lie´s a` l’e´toile centrale, ce qui cre´e un syste`me avec une orbite large. Un syste`me binaire
peut aussi eˆtre forme´ par capture alors que deux objets sont encore dans le disque et qu’ils
sont e´jecte´s ensemble. De plus, il est possible que ce genre de syste`mes puisse produire des
objets de masse plane´taire, mais ceux-ci tendent a` eˆtre e´jecte´s du syste`me pour devenir
des plane`tes flottantes (Sumi et al. 2011).
La fonction de masse initiale des objets cre´e´s de cette manie`re est consistante avec
celle des e´toiles de faible masse et des naines brunes. De plus, les pre´dictions de ce mode`le
s’accordent bien avec les observations. Cependant, les premie`res e´tapes de la fragmentation
du disque n’ont pas e´te´ observe´es (Stamatellos et al. 2012). Ceci est probablement duˆ au
fait que la fragmentation se produit tre`s rapidement (environ 103 anne´es). Ainsi, pour
avoir une chance de pouvoir observer ce processus, il faudra observer un grand nombre
d’e´toiles protostellaires.
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Un proble`me lie´ a` cette the´orie a re´cemment fait surface, puisque les scientifiques se
sont demande´ s’il e´tait possible que la radiation e´mergeant de la protoe´toile re´chauffe et
stabilise le disque de fac¸on a` empeˆcher la formation d’e´toiles de faible masse et de naines
brunes. Stamatellos et al. (2012) ont cependant montre´ que la formation de naines brunes
et d’e´toiles de faible masse n’est pas affecte´e par la radiation de la protoe´toile si l’accre´tion
de cette dernie`re ne se fait pas de manie`re continue. Or, il semble que l’accre´tion de la
protoe´toile se fasse par sursauts. Ceci est soutenu par le fait que, si l’accre´tion se faisait
sans arreˆt, la luminosite´ attendue de la protoe´toile serait beaucoup plus e´leve´e que ce qui
est observe´.
1.3.4 Photo-e´rosion du coeur protostellaire
La photo-e´rosion de´crit un processus pendant lequel un coeur protostellaire de quelques
masses solaires est e´rode´ a` cause de la forte radiation H ii provenant d’une e´toile massive
situe´ a` proximite´ (Whitworth & Zinnecker 2004). Ceci permet la formation de naines
brunes et d’objets de masse plane´taire. Cependant, bien que ce processus puisse se produire
pour diffe´rentes conditions initiales, il est peu efficace, car le coeur protostellaire doit eˆtre
tre`s massif pour qu’une naine brune re´sulte de la photo-e´rosion. En effet, si le coeur
protostellaire est peu massif de`s le de´but du processus, il sera de´truit par la photo-e´rosion
ou bien il sera attire´ par l’e´toile massive. Dans le cas ou` le coeur protostellaire est assez
massif, ses couches externes seront disperse´es par l’e´rosion, ce qui signifie qu’elles ne seront
pas accre´te´es par le coeur. Le mate´riel re´sultant ne sera donc pas suffisant pour former
une e´toile. Dans le cas de formation de syste`mes binaires a` grandes se´paration, la pre´sence
d’une e´toile aussi massive que celle d’ou` provient la radiation aurait tendance a` de´faire le
lien entre les syste`mes binaires de faible masse.
1.3.5 Capture
Un autre processus de formation des syste`mes binaires est la capture (McDonald &
Clarke 1993). Dans ce sce´nario, deux objets, faisant typiquement partie d’un amas glo-
bulaire et qui ne sont pas lie´s gravitationnellement, s’approchent l’un de l’autre de fac¸on
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a` eˆtre de´forme´s par la force de mare´e. Cette de´formation change l’orbite de l’objet, ce
qui fait qu’une partie de l’e´nergie orbitale est dissipe´e sous forme de chaleur. Les deux
e´toiles forment alors un syste`me binaire. Ce processus expliquerait pourquoi la fonction de
masse des compagnons est la meˆme que celle du champ. Les syste`mes binaires cre´e´s ainsi
pourraient avoir une petite ou une grande se´paration. Cependant, il semble improbable
que ce processus soit responsable de la formation de tous les syste`mes binaires (Boffin
et al. 1998), car la capture ne peut se produire que dans un amas globulaire jeune et tre`s
peuple´.
Il est aussi possible qu’il y ait formation d’un syste`me binaire ou triple lorsque trois ob-
jets s’approchent d’assez pre`s pour se lier gravitationnellement. Si la troisie`me composante
est e´jecte´ du syste`me et que les deux objets restants ont la meˆme vitesse de libe´ration, il
y aura alors formation d’un syste`me binaire.
1.4 Analyse des spectres individuels
L’e´tude des syste`mes binaires permet non seulement de donner des indices sur le pro-
cessus de formation des e´toiles de faible masse et des naines brunes, mais aussi d’en
apprendre davantage sur les objets peu massifs graˆce aux informations obtenues lors de
l’e´tude de l’e´toile primaire. Ainsi, l’e´tude des spectres des deux composantes permet de
mieux caracte´riser les objets individuels.
Tab. 1.II Indices spectraux
Indice Nume´rateur De´nominateur Re´fe´rence
(A˚) (A˚)
PC3 8230-8270 7540-7580 Martin et al. (1996)
PC4 9190-9225 7540-7580 Martin et al. (1996)
PC5 9800-9880 7540-7580 Martin et al. (1996)
VO Somme de 7350-7370 et 7550-7570 7340-7470 Cruz & Reid (2002)
TiO5 7126-7135 7042-7046 Cruz & Reid (2002)
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1.4.1 Type spectral
Les spectres des e´toiles de faible masse montrent plusieurs raies ou bandes d’absorp-
tion associe´es a` diffe´rents e´le´ments chimiques ou mole´cules. C’est en 1975 que Boeshaar
(1975) a fait le lien entre les bandes d’absorption de TiO5 et le changement dans l’allure
des spectres des naines M. Ceci sera repris par Kirkpatrick et al. (1991) qui identifient
d’autres bandes et raies d’absorption, soit CaH, Ti i, Na i et Ca ii, dans le spectre vi-
sible des naines M. Comme la force relative des diffe´rentes raies ou bandes d’absorption
varie avec la tempe´rature effective, il est possible d’utiliser ces caracte´ristiques spectrales
pour de´terminer le type spectral des e´toiles. Les largeurs e´quivalentes des raies atomiques
peuvent aussi eˆtre utilise´es de meˆme que des indices spectraux.
Un indice spectral est associe´ a` une certaine bande d’absorption. Il s’agit du rapport
entre le flux dans l’intervalle de la bande d’absorption et le flux dans une zone ou` il n’y
a ni e´mission ni absorption. Le tableau 1.II recense certains indices qui sont utilise´s pour
de´terminer les types spectraux des naines M. Martin et al. (1996) ont de´fini les indices
spectraux PC3, PC4 et PC5 afin de de´terminer les types spectraux des naines M3 a` M9.5.
Puis, en 1999, Mart´ın et al. (1999b) ont repris l’indice PC3 et ont trouve´ deux e´quations
qui font le lien entre cet indice et le type spectral, l’une pour des naines M2.5 a` L1 et
l’autre pour des naines L1 a` L6. Cruz & Reid (2002) ont ensuite de´veloppe´ deux relations
entre les types spectraux et l’indice spectral TiO5, une pour des naines M0 a` M7.5 et une
autre pour des naines M7.5 a` L4. Ils ont aussi trouve´ deux e´quations qui font le lien entre
l’indice spectral VO et le type spectral, pour des naines allant de M3 a` M9 et de M9 a` L4.
Le TiO5 est faiblement affecte´ par l’activite´ dans la chromosphe`re, ce qui en fait un tre`s
bon choix pour de´terminer les types spectraux des naines M. La figure 1.4, tire´e de Cruz
& Reid (2002), montre la bonne corre´lation entre le type spectral des naines M a` L et les
indices spectraux VO et TiOi.
1.4.2 Aˆge
Si le spectre d’une e´toile de faible masse ou d’une naine brune plus massive qu’environ
soixante-cinq fois la masse de Jupiter montre l’absorption du lithium a` 670.8 nm, alors cet
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Fig. 1.4 Cette figure, qui est la figure 3 de Cruz & Reid (2002), repre´sente la valeur des
indices de TiO5 et de VO pour des objets dont le type spectral varie entre M0V et L4
ainsi que M3V et L4, respectivement. Les lignes pointille´es correspondent au changement
de registre et les droites montrent le bon ajustement de la relation line´aire entre le type
et l’indice spectral.
objet est jeune. En effet, le lithium est rapidement bruˆle´ aux tempe´ratures atteintes par
ces objets.
Il est aussi possible de de´terminer si un objet de faible masse est jeune en essayant
d’e´valuer s’il a une faible gravite´. Si le spectre montre une faible pre´sence de me´taux
neutres (par exemple, le sodium) de meˆme qu’une absorption accrue des oxydes me´talliques
(comme l’oxyde de vanadium), alors la gravite´ de surface est faible (Allers et al. (2007),
Cruz et al. (2009), Kirkpatrick et al. (2008)). Ceci implique typiquement un aˆge infe´rieur
a` 100 million d’anne´es.
West et al. (2008) se sont base´s sur la largeur e´quivalente de la raie Hα ainsi que la
distance verticale du plan de la Galaxie pour e´valuer la dure´e pendant laquelle une naine
de type M0 a` M7 est active. Ils ont construit une relation entre l’aˆge et l’activite´ pour
les naines M et ils ont trouve´ que les naines de type M3 a` M5 sont actives pendant plus
longtemps, ce qui pourrait eˆtre cause´ par le de´but de la convection comple`te et par les
changements subse´quents dans les me´canismes qui produisent et emmagasinent le champ
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magne´tique dans l’e´toile. Ainsi, la de´tection (ou la non-de´tection) de la raie Hα permet
de mettre des bornes, bien que tre`s larges, sur l’aˆge de la naine.
Les couleurs J-Ks peuvent aussi eˆtre utilise´es pour donner une approximation tre`s
grossie`re de l’aˆge d’un objet de faible masse (Kirkpatrick et al. 2008). Faherty et al. (2009)
ont combine´ les couleurs avec la vitesse tangentielle et ont de´montre´ que pour des objets
ayant une vitesse tangentielle e´leve´e ( >100 km s−1), les couleurs ont tendance a` eˆtre plus
bleues par rapport a` d’autres objets du meˆme type spectral, alors que pour ceux avec une
vitesse tangentielle faible ( <10 km s−1), elles sont plus rouges. Ceci permet seulement de
de´terminer si l’objet est plutoˆt jeune ou plutoˆt vieux, sans donner une ide´e tre`s pre´cise de
l’aˆge.
1.4.3 Masse
Il existe diffe´rentes fac¸on d’estimer la masse d’une e´toile de faible masse ou d’une naine
brune. Delfosse et al. (2000) a de´veloppe´ des e´quations permettant d’estimer la masse des
objets de type spectral M0V a` M7V graˆce a` la magnitude en bande V , J, H et Ks ainsi qu’a`
la couleur V −K. Il est aussi possible de de´terminer la masse d’un objet graˆce a` son aˆge et
sa magnitude absolue en utilisant un mode`le e´volutif. Ainsi, a` l’aide du mode`le e´volutif de
Chabrier et al. (2000), par exemple, la masse de naine M7 a` L5 peut eˆtre de´termine´ pour
des aˆges de 0.1, 0.5, 1, 5 et 10 milliards d’anne´es.
1.4.4 Me´tallicite´
En astrophysique, tous les e´le´ments chimiques autres que l’hydroge`ne et l’he´lium sont
appele´s des me´taux. Le terme me´tallicite´ de´signe commune´ment la proportion de l’abon-
dance des me´taux (note´e Z) par rapport a` l’hydroge`ne pour un objet donne´. Elle est
typiquement proportionnelle a` l’abondance de fer ([ Fe/H ]). Pour les e´toiles de type M, la
me´tallicite´ est beaucoup plus difficile a` e´valuer, mais il semble qu’il soit possible d’utiliser
la magnitude Mk de meˆme que la couleur V −K pour estimer la valeur de l’abondance de
fer (Neves et al. 2011). En effet, une e´toile ayant une forte me´tallicite´ sera plus rouge en
couleur V −K qu’une e´toile de meˆme type spectral ayant une faible me´tallicite´.
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1.5 Objectif de l’e´tude des syste`mes binaires a` grande se´paration dont l’une
des composantes est de faible masse
Tel que discute´ pre´ce´demment, le processus de formation des e´toiles de faible masse et
des naines brunes n’est pas encore bien connu, et plus particulie`rement, leur formation en
tant que compagnon e´loigne´ a` une e´toile demeure difficile a` expliquer. L’e´tude pre´sente vise
donc dans un premier temps a` identifier des syste`mes qui permettront, par comparaison de
leurs proprie´te´s aux pre´dictions des diffe´rents mode`les de formation, de mieux comprendre
comment les objets de faible masse se forment.
Ce genre de syste`mes offre aussi la possibilite´ de mieux caracte´riser l’objet de faible
masse, car ce dernier partage quelques caracte´ristiques avec son compagnon plus massif.
Ainsi, si les deux objets sont forme´s en meˆme temps a` partir du meˆme nuage, ils auront
un aˆge commun ainsi que la meˆme me´tallicite´. Ceci est inte´ressant, car les compagnons
tardifs sont plus difficiles a` caracte´riser que leurs partenaires plus massifs. En assignant
un aˆge et une me´tallicite´ a` un compagnon de faible masse en se basant sur les valeurs
de´termine´es pour l’e´toile primaire, il sera possible d’e´tablir une calibration empirique des
diffe´rents diagnostiques pouvant servir a` la caracte´risation des objets de faible masse.
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SEARCH AND CHARACTERIZATION OF WIDE BINARY SYSTEMS
WITH A VERY LOW-MASS COMPONENT
Fre´de´rique Baron1, David Lafrenie`re1, E´tienne Artigau1, Rene´ Doyon1, Jonathan Ga-
gne´1, Cassy L. Davison2, Lison Malo3, Jasmin Robert1, Daniel Nadeau1, and Ce´line Reyle´4
To be submitted to The Astrophysical Journal
April 2014
1De´partement de Physique, Universite´ de Montre´al, C.P. 6128 Succ. Centre-ville, Montre´al, Qc H3C
3J7, Canada
2Department of Physics and Astronomy, Georgia State University, Atlanta, GA 30303, USA
3Canada-France-Hawaii Telescope, 65-1238 Mamalahoa Hwy, Kamuela, HI 96743, USA
4 Institut Utinam, CNRS UMR6213, Universite´ de Franche-Comte´, OSU THETA Franche-Comte´-
Bourgogne, Observatoire de Besan[¸c]on, BP 1615, 25010 Besanc¸on Cedex, France
2.1 Abstract
We report the discovery of 14 low-mass binary systems containing mid-M to mid-L
dwarf companions with separations larger than 250 AU. We also report the independent
discovery of 9 other systems with similar characteristics that were recently discovered in
other studies. We have identified these systems by searching for common proper motion
sources in the vicinity of known high proper motion stars, based on a cross-correlation
of wide area near-infrared surveys (2MASS, SDSS, and SIMP). An astrometric follow-up,
for common proper motion confirmation, was made with SIMON and/or CPAPIR at the
OMM 1.6 m and CTIO 1.5 m telescopes for all the candidates identified. A spectroscopic
follow-up was also made with GMOS or GNIRS at Gemini to determine the spectral types
of 11 of our newly identified companions and 10 of our primaries. Statistical arguments
are provided to show that all of the systems we report here are very likely to be physical
binaries. One of the new systems reported features a brown dwarf companion : LSPM
J1259+1001 (M5) has an L4.5 (2M1259+1001) companion at ∼340 AU. This brown dwarf
was previously unknown. Seven other systems have a companion of spectral type L0–L1
at a separation in the 250–7500 AU range. Our sample includes 14 systems with a mass
ratio below 0.3. Many of our systems are near the low-mass and high-separation envelope
of the known binaries distribution and thus are interesting in the context of very low-mass
star and brown dwarf formation studies.
keywords : binaries : general — stars : low-mass, brown dwarfs
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2.2 INTRODUCTION
In the last two decades, the search for low-mass stars and brown dwarfs has intensified
with the advent of wide area surveys such as 2MASS (Cutri et al. 2003), DENIS (Epchtein
et al. 1999), SDSS (Ahn et al. 2012), UKIDSS (Lawrence et al. 2007), and more recently
WISE (Cutri & et al. 2012). In addition, a handful of surveys were aimed at finding nearby
binary systems including low mass stars such as the surveys of Reid & Gizis (1997) and
Reid et al. (2001) for example. Dhital et al. (2010) assembled the SLoWPoKES catalog
which contains 1342 binary systems with a projected separation of & 500 AU, in which
one of the components is a mid-K to mid-M dwarf. Numerous wide binary systems have
also been discovered individually. Of all the systems known, very few have a separation
larger than 7000 AU. The system composed of NLTT 20346 (an M5V and M6V binary)
and 2MASS J0850359+105716 (an L6 dwarf) is one of these, with a separation of 7700 AU
(Radigan et al. 2009), while Konigstuhl 3 A-BC (Faherty et al. 2011), a hierarchical system
composed of an F8V orbited by an M8V and L3 binary, has a separation of 12,000 AU.
The widest known stellar binary system is Konigstuhl 6 AB, a K7 + M3 dwarf system with
a separation of 100,000 to 200,000 AU (Caballero et al. 2012). However, the two objects
might not be truly bound, as the mass of the system and the large separation indicate that
the probability of survival of this system for an age of a 1 Gyr or more is low (Weinberg
et al. 1987).
An interest of binary systems is that both components share the same age and metal-
licity. For systems comprising an M dwarf companion for example, this can help calibrate
the metallicity scale for this type of stars (Bonfils et al. 2005). The components of wide
visual binaries can also be studied in detail individually using seeing-limited instruments,
making their characterization much easier. Additionally, the evolution of each component
of a wide binary system has not been influenced by the other component, and both can
be viewed as an “isolated” star.
The discovery of numerous low-mass stars and brown dwarfs has led to a growing
interest in understanding the formation mechanism of these objects whose masses are below
the typical Jeans mass in a molecular cloud (Meyer et al. 2010), and numerous hypotheses
31
about their origin have been formulated over the years. Binary systems containing a low
mass component provide a good tool for attempting to discriminate between the various
possibilities, as their properties (e.g. separations, mass ratios) may be affected differently
by different processes (Ducheˆne & Kraus 2013).
Wide binary systems with separation larger than hundreds of AU are of particular
interest for this purpose as, being more weakly gravitationally bound and spanning sizes
larger than typical protostellar disks, they bring additional and perhaps more stringent
constraints on the underlying formation processes. For example, the ejection of protostel-
lar embryos (Reipurth & Clarke 2001) from small clusters is a possible formation channel
for low-mass stars and brown dwarfs, since if the ejection happens early-on, the ejected
embryos are cut from their feeding envelopes and will thus stop growing prematurely. Ho-
wever, this process is dynamic, and thus may not be very conducive to the formation of
widely separated low mass companions. Nevertheless, Bate (2009) has shown that this for-
mation process can create a few wide binary systems, but likely not enough in comparison
with the number already discovered in the field.
Another attractive hypothesis for the formation of binary systems containing a very
low mass star or a brown dwarf is disk fragmentation, whereby parts of a perturbed
marginally unstable disk collapse under their own gravity (Stamatellos & Whitworth 2009;
Kratter et al. 2010). The fate of the collapsing fragments then depends on the properties
of the star and disk and the stage at which the collapse occurs. In general, fragments
that are formed early keep accreting mass and migrate towards the center of the disk,
while those formed later accrete less and can migrate outward, toward the edge of the disk
(Stamatellos & Whitworth 2009). The latter could thus form brown dwarf and low-mass
star companions on wide orbits. However, some of the known very low mass companions
to stars have separations that well exceed the typical sizes of protostellar disks, making
this hypothesis less probable. Gravitational interaction between fragments could also be
important under this scenario since they could scatter the fragments within the disk or
eject them completely, an effect that should be more marked for the lowest mass ones.
Low-mass binary companions may also form in a star-like manner, through the frag-
mentation of pre-stellar cores (Padoan & Nordlund 2004). However, this process likely
favors binary systems of equal masses (Reggiani & Meyer 2011), and should lead to a
dearth of systems containing a solar mass star and a very low-mass star.
In this article, we report the discovery of 14 new binary systems that all have a com-
ponent with a spectral type later than M6 and a separation larger than 250 AU. We also
recovered nine previously known binaries with similar characteristics. Many of our new
systems are near the low-mass and high-separation envelope of the known binaries dis-
tribution making them interesting in the context of very low-mass star and brown dwarf
formation studies. Section 2.3 details our archival search for wide binaries and the identi-
fication of our candidates, while Section 2.4 describes the follow-up photometry and the
calculations of the proper motion. The spectroscopic follow-up as well as the results ex-
tracted from these data are explained in Section 2.5.The probability of random alignement
has been calculated for each system and is presented in Section 2.6. A short discussion is
presented in section 2.7. Our results are summarized in section 2.8.
2.3 SEARCH AND IDENTIFICATION OF THE CANDIDATE COMPA-
NIONS
2.3.1 Sample
We searched for new binary systems comprising a low-mass component through com-
mon proper motion based on multi-epoch wide area near-infrared surveys. As a star-
ting point for potential primary stars, we considered the NLTT (Salim & Gould 2003)
and LSPM (Le´pine 2005) catalogs which include stars with proper motions larger than
0.18 mas yr−1 and 0.15 mas yr−1, respectively. We retained only the stars with a relative
proper motion measurement error of less than 30%. The large and precise proper motions
of these stars are useful to limit the number of false positives, i.e. common proper motion
between two sources resulting from chance or measurement errors. To calculate the proper
motion of the sources in the vicinity of these target stars, we compared the 2MASS PSC
data (Cutri et al. 2003) to data from the SDSS (Adelman-McCarthy et al. 2008) and/or

























































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































and LSPM catalogs, about 25,000 have accurate proper motion measurements and were
observed by SIMP or SDSS ; those constitute our initial sample. Target baseline’s bet-
ween the SDSS/SIMP and 2MASS observations span from 1 to 11 years, and the typical
uncertainty of the calculated proper motions was 40 mas yr−1.
2.3.2 Identifying Companions
For each target star, we calculated the proper motion of all sources within a radius
of 4′ and selected any source with a proper motion within 40 mas yr−1 of the target
star as a candidate companion. Visual inspection was performed for all candidates to
reject false detections of artifacts that are identified within catalogs as point sources. The
available photometry from the 2MASS PSC catalog was then used to estimate a spectral
type for each candidate companion (and target star when unknown). We also estimated a
photomeric distance and its uncertainty based on the J-band magnitude and the spectral-
type–magnitude relation of Hawley et al. (2002) when the information was not available
in the literature. We required that the estimated distances of the target and candidate
companion agree within the estimated uncertainties. Following this procedure, we identified
29 pairs of potential binary systems. We obtained imaging and spectroscopic follow-up
observations of most of these candidates to improve their proper motion measurements
and their spectral type determinations. We then applied a more detailed analysis, detailed
below, to make a better assessment of their nature. Following this analysis, we found out
that 6 candidates systems are not comoving while 23 systems were found to be likely
bound. These are the systems to be discussed in this paper (see Table 2.I).
Five of the 23 candidate pairs were found by other teams and reported as binary sys-
tems after we performed our initial search. The primary of these systems are NLTT 2274
(M4+M9.5), and NLTT 33793 (K4+M7.5), both found by Faherty et al. (2010), NLTT 20640
(Zhang et al. 2010, M4+L0), NLTT 251 (Burgasser et al. 2012, M7+M9+T5), and HD234344
(Mason et al. 2001, K7,M7). In addition, shortly prior to the submission of this manuscript,
a new study by Deacon et al. (2014) reported the discovery of 4 other of our systems :





We obtained J-band observations of 14 candidate companions between 2012 November
and 2013 May using the Observatoire du Mont Me´gantic (OMM) wide field near-infrared
camera, CPAPIR (Artigau et al. 2004), installed on the OMM 1.6 m telescope, and the
OMM near-infrared spectro-imager SIMON (Albert 2006) installed on the CTIO 1.5 m
telescope. The field of view (FOV) of CPAPIR at the OMM is 30′×30′ with a pixel scale of
0.89′′ pixel−1, while the FOV of SIMON at the Cerro Tololo Inter-American Observatory
(CTIO) 1.5 m is 8.4′×8.4′ with a pixel scale of 0.49′′ pixel−1. Typically, the observations
consisted of 15 individual exposures of 3 to 30 s, with a dither step of 2′ between them.
These observations provide a total time baseline of up to 15 years with respect to 2MASS
for proper motion measurements.
2.4.2 Data Reduction
The reduction of the imaging data followed standard procedures. The images of SIMON
and CPAPIR were sky subtracted using a median sky image constructed from the entire
data set taken over the night in the J filter. The images were flat-fielded using a flat image
derived from on and off dome images taken at the beginning or the end of the nights.
Individual images astrometry was performed by cross-correlating point sources in the field
with the 2MASS catalog. All images were then median-combined into a single science
frame that was used for proper-motion measurement.
2.4.3 Results
We measured the positions of the sources in our CPAPIR and SIMON follow-up ima-
ging by finding all of the stars in the image and then fitting a 2D Gaussian over each one.
Theses positions have been compared to those of all the objects in the 2MASS catalog that
36
are up to 10′ away from the target and the corresponding sources were associated. We de-
termined the astrometric errors by computing the standard deviation of the difference in
position between the 2MASS catalog and the CPAPIR or SIMON images. Our follow-up
astrometry measurements are given in Table 2.II. We determined the source positions in
the SIMP data, also obtained with CPAPIR, in the same manner ; those measurements
are also given in Table 2.II as they have not yet been published elsewhere.
For each candidate companion, we combined the position measurements from our
follow-up imaging, 2MASS, SDSS, SIMP, and WISE to compute their proper motion
using a weighted linear regression between the positions of the object and the measu-
rement epochs. We adopted the uncertainty of the slope parameter as our uncertainty
on the proper motion. The proper motions for all objects, corrected for the parallax es-
timated from their photometric distance (see below), are compiled in Table 2.V. As an
example, our calculated proper motions for all stars within 10′ of NLTT 26746 are plotted
on Figure 2.1 ; the common proper motion of our candidate companion with the primary
is obvious, and both are offset from the bulk of the distribution.
2.5 SPECTROSCOPY
2.5.1 Optical spectroscopy
We obtained optical spectroscopy follow-up observations of all candidates using the
Gemini Multi-Object Spectrographs (GMOS) (Hook et al. 2004) at the Gemini South
and North telescopes during semesters 2008A and 2008B (programs GN-2008A-Q-80, GN-
2008A-Q-20, GS-2008A-Q-12, GS-2008B-Q-34, and GN-2008B-Q-107). We used a 1′′ wide
slit, the R400 grating with OG515 blocking filter, and 2–pixel binning in both the spatial
and the spectral direction. For each target, we obtained exposures with three central
wavelength settings, 790 nm, 800 nm and 810 nm, to cover the small gaps between the
three GMOS detectors. The exposure times range from 9.99s to 600s (see Table 2.III). We
did not move the target in the slit during the observations. The resulting spectra have a
resolving power of R ∼850 and cover the wavelength range from 650 nm to 1000 nm. The
typical seeing during the observations was 0.75′′–1.0′′. Standard calibrations were obtained
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Tab. 2.II Astrometric measurements based on our observations
Name RA Uncertainty in RA DEC Uncertainty in DEC Epoch Source
(Reduced JD)
2M1043-1706A 10h43m23s.939 0s.024 −17◦6′4.24′′ 1.33′′ 54168.75 SIMP
10h43m23s.895 0s.048 −17◦6′4.64′′ 0.86′′ 56345.70 SIMON
10h43m23s.888 0s.024 −17◦6′4.50′′ 0.50′′ 56259.97 CPAPIR
2M1043-1706B 10h43m25s.085 0s.031 −17◦6′8.43′′ 1.33′′ 54168.75 SIMP
10h43m25s.045 0s.038 −17◦6′8.81′′ 0.86′′ 56345.70 SIMON
10h43m25s.038 0s.026 −17◦6′8.64′′ 0.50′′ 56259.98 CPAPIR
HD234344 16h46m7s.544 0s.120 50◦20′45.07′′ 1.37′′ 55232.88 SIMP
16h46m21s.969 0s.072 50◦28′59.77′′ 0.97′′ 56330.86 CPAPIR
2M1646+5019 16h46m11s.385 0s.125 50◦19′50.34′′ 1.38′′ 55232.88 SIMP
16h46m11s.367 0s.062 50◦19′51.71′′ 0.97′′ 56330.86 CPAPIR
LSPM1259+1001 12h59m42s.096 0s.048 10◦01′41.09′′ 0.50′′ 55232.91 SIMP
12h59m42s.052 0s.072 10◦01′40.94′′ 0.25′′ 56330.82 CPAPIR
2M1259+1001 12h59m41s.605 0s.041 10◦01′38.67′′ 0.50′′ 55232.91 SIMP
12h59m42s 21s 10◦01′38′′ 19′′ 53900.55 CPAPIR
12h59m41.583s 0.s068 10◦01′38.537′′ 0.237′′ 56330.820 CPAPIR
LSPMJ1441+1856 14h41m22s.064 0s.024 18◦56′43.65′′ 0.43′′ 55232.92 SIMP
14h41m22s.053 0s.048 18◦56′43.04′′ 0.83′′ 56330.89 CPAPIR
2M1441+1856 14h41m25s.616 0s.034 18◦56′46.57′′ 0.43′′ 55232.92 SIMP
14h41m30s.348 0s.053 19◦05′38.87′′ 0.83′′ 56330.89 CPAPIR
NLTT182 00h05m41s.510 0s.024 06◦26′25.01′′ 0.68′′ 53980.73 SIMON
2M0005+0626 00h05m41s.510 0s.029 06◦26′25.01′′ 0.68′′ 53980.73 SIMP
00h05m44s.666 0s.048 06◦30′49.97′′ 0.65′′ 56619.50 SIMON
NLTT20640 08h58m36s.793 0s.024 27◦11′4.9′′ 0.50′′ 55144.94 SIMP
08h58m36s.826 0s.072 27◦11′4.23′′ 0.50′′ 56329.48 CPAPIR
2M0858+2710 08h58m37s.017 0s.024 27◦10′49.87′′ 0.50′′ 55144.94 SIMP
08h58m42s.059 0s.082 27◦19′11.74′′ 0.50′′ 56329.48 CPAPIR
NLTT33793 13h21m04s.401 0s.024 10◦01′28.30′′ 0.22′′ 53838.67 SIMP
13h21m04s.398 0s.048 10◦01′28.27′′ 0.40′′ 56330.83 CPAPIR
13h20m04s.911 0s.072 09◦55′56.68′′ 0.72′′ 56349.75 SIMON
2M1320+0957 13h20m41s.495 0s.04 09◦57′49.57′′ 0.22′′ 53838.67 SIMP
13h20m41s.393 0s.038 09◦57′48.60′′ 0.40′′ 56330.82 CPAPIR
13h20m41s.396 0s.084 09 ◦57′48.83′′ 0.72′′ 56349.75 SIMON
NLTT36369 14h08m18s.988 0s.048 37◦08′30.37′′ 0.94 ′′ 55232.91 SIMP
14h08m19s.380 0s.072 37◦08′27.24′′ 0.58′′ 56330.80 CPAPIR
2M1408+3708 14h08m18s.989 0s.046 37◦08′30.37′′ 0.94′′ 55232.91 SIMP
14h08m19s.380 0s.062 37◦08′27.24′′ 0.58′′ 56330.80 CPAPIR
NLTT41701 15h59m08s.185 0s.024 37◦35′46.14′′ 0.43′′ 55232.89 SIMP
15h59m08s.199 0s.024 37◦35′45.60′′ 0.47′′ 56430.58 CPAPIR
2M1559+3735 15h59m07s.441 0s.029 37◦35′25.84′′ 0.43′′ 55232.89 SIMP
15h59m07s.452 0s.029 37◦35′25.37′′ 0.47′′ 56430.58 CPAPIR
2M0122+0331 01h22m16s.987 0s.024 03◦31′22.58′′ 0.29′′ 54036.68 SIMP
NLTT56936 23h28m05s.310 0s.024 04◦58′30.94′′ 0.18′′ 53986.70 SIMP
23h27m48s.787 0s.120 04◦51′26.39′′ 0.76 ′′ 56572.54 SIMON
2M2327+0450 23h27m49s.658 0s.024 04◦50′59.4′′ 0.18′′ 53986.70 SIMP
23h27m49s.863 0s.115 04◦51′00.86′′ 0.76′′ 56572.54 SIMON
2M0026+1704 00h26m59s.846 0s.017 17◦04′45.84′′ 0.22′′ 53994.73 SIMP
BD-06813 04h05m02s.748 0s.048 −06◦00′28.01′′ 0.50′′ 56349.54 SIMON
04h05m02s.734 0s.024 −06◦00′28.04′′ 0.40′′ 56258.78 CPAPIR
2M0405-0600 04h05m02s.141 0s.046 −06◦00′42.73′′ 0.50′′ 56349.54 SIMON
04h05m02s.136 0s.012 −06◦00′42.73′′ 0.40′′ 56258.78 CPAPIR
NLTT2274 00h41m55s.291 0s.072 13◦41′14.20′′ 0.7′′ 56619.54 SIMON
2M0041+1341 00h41m54s.396 0s.060 13◦41′33.14′′ 0.79′′ 56619.54 SIMON
TYC1725-344-1 23h55m34s.431 0s.031 17◦54′02.55′′ 0.50′′ 56619.54 SIMON
2M2355+1754 23h55m31s.062 0s.144 17◦55′22.69′′ 1.98′′ 56619.54 SIMON
NLTT687 00h14m02s.114 0s.096 −18◦14′58.63′′ 2.34′′ 56547.70 SIMON
2M0013-1816 00h13m58s.822 0s.101 −18◦16′46.38′′ 2.34′′ 56547.70 SIMON
HD217246 22h59m18s.018 0s.048 08◦06′49.21′′ 0.50′′ 56570.54 SIMON
2M2259+0806 22h59m16s.421 0s.043 08◦06′56.56′′ 0.50′′ 56570.54 SIMON
NLTT251 00h06m47s.393 0s.024 −08◦52′39.86′′ 1.58′′ 56547.75 SIMON
2M0006-0852 00h06m49s.099 0s.029 −08◦52′50.59′′ 1.58′′ 56547.75 SIMON
LSPMJ1021+3704 10h21m52s.273 0s.048 37◦04′26.90′′ 0.72′′ 56329.67 CPAPIR
2M1021+3704 10h21m53s.738 0s.043 37◦04′14.91′′ 0.72′′ 56329.67 CPAPIR
NLTT26746 11h15m01s.110 0s.048 16◦06′42.7′′ 0.43′′ 56329.69 CPAPIR
2M1115+1607 11h15m01s.256 0s.055 16◦07′00.73′′ 0.43′′ 56329.69 CPAPIR
NLTT30510 12h22m20s.211 0s.072 36◦43′53.29′′ 0.39′′ 56329.73 CPAPIR
2M1222+3643 12h22m18s.648 0s.072 36◦43′47.93 ′′ 0.41′′ 56329.73 CPAPIR
LSPMJ1236+3000 12h36m35s.731 0s.048 30◦00′29.66′′ 0.40′′ 56329.71 CPAPIR
2M1236+3000 12h36m36s.654 0s.041 30◦00′29.95′′ 0.40′′ 56329.71 CPAPIR
NLTT29392 12h02m49s.343 0s.058 42◦04′43.46′′ 0.76′′ 56258.91 CPAPIR
2M1202+4204 12h03m11s.744 0s.058 42◦12′15.91′′ 0.76′′ 56258.91 CPAPIR
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Fig. 2.1 Proper motions for all objects within 10′ of NLTT 26746 based on our follow-up
imaging (2MASS, SDSS, CPAPIR, and WISE data). The proper motion of the candidate
companion 2M1115+1607 is shown with a red diamond, while the proper motion of the
primary star is shown with a red square. The two components of the candidate binary
have proper motions consistent within the estimated uncertainties.
for each science data set. We used the calibration data of the G subdwarf LTT9239, the
DA white dwarf EG 274 and the B0 star HZ44 for telluric and instrumental transmission
calibration. Our main goal was to characterize the candidate companions, but given the
short additional time needed, we also acquired a spectrum of the primary star during a
visit to a given system. When the primary was not too bright to saturate the detector
in an exposure of a few hundred seconds, both the primary and the companion were put
in the slit simultaneously, otherwise a shorter observation of the primary was obtained
after observation of the companion. Due to various issues during the execution of the
observations, we were unable to procure data for all of the systems. In all, we obtained a
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Tab. 2.III GMOS and GNIRS Spectroscopic Observations
System Component Obs. Date Instrument Number of exposures Exp. time Standard
YYYY-MM-DD
NLTT251 Both 2008-06-14 GMOS-S 6 600. EG 274
NLTT 687 Primary 2008-06-15 GMOS-S 6 60.4 EG 274
Companion 2008-06-15 GMOS-S 6 600. EG 274
NLTT 2274 Primary 2008-08-05 GMOS-S 6 60.4 LTT 9239
Companion 2008-08-05 GMOS-S 3 900. LTT 9239
BD-06 813 Primary 2008-01-28 GMOS-S 6 60.4 EG 274
Companion 2008-01-28 GMOS-S 6 600. EG 274
NLTT 20640 Both 2008-02-11 GMOS-N 6 599. HZ44
LSPM J1021+3704 Both 2008-02-27 GMOS-N 2 599. HZ44
2M1043-1706 Primary 2008-01-28 GMOS-S 6 600. HZ44
NLTT 26746 Primary 2009-01-01 GMOS-S 3 900. LTT 9239
NLTT 29392 Both 2008-02-11 GMOS-N 6 599. HZ44
NLTT 36369 Both 2008-04-14 GMOS-N 9 599. HZ44
LSPM J1441+1856 Companion 2007-08-06 GMOS-S 10 600. LTT 9239
NLTT 41701 Primary 2008-03-15 GMOS-N 6 9.99 HZ44
Companion 2008-03-15 GMOS-N 9 599. HZ44
HD 234344 Primary 2008-03-02 GMOS-N 6 29.9 HZ44
Companion 2008-03-02 GMOS-N 9 419. HZ44
HD 217246 Companion 2007-06-24 GMOS-S 6 600. LTT9239
NLTT 56936 Companion 2008-12-27 GMOS-S 3 900. LTT9239
TYC 1725-344-1 Companion 2007-06-21 GMOS-S 6 600. LTT9239
NLTT 182 Primary 2008-06-30 GMOS-S 6 600. EG 274
2M1043-1706 Companion 2007-04-01 GNIRS 8 120. HD 137873
2M1115+1607 Companion 2007-01-08 GNIRS 11 60.0 HD 137873
2M1259+1001 Companion 2007-01-08 GNIRS 15 60.0 HD 137873
spectrum for 14 candidate companions out for 23 and 10 candidate primaries out 23. A
log of the observations is given in Table 2.III.
The GMOS spectroscopy data were reduced using a custom Interactive Data Lan-
guage(IDL) routine. First, we corrected the individual exposures for the bias and flat field.
We then extracted the spectral trace using a Moffat function extraction profile, allowing
for a linear sky solution. We subsequently constructed a quadratic wavelength solution
using calibration arc lamps, and corrected the spectra for wavelength-dependent instru-
mental transmission using a standard spectrum. The reference spectroscopic spectra were
taken from Hamuy et al. (1994) and Massey et al. (1988). In the last step, we combined
the individual spectra extracted from each of the 3 detector section, and finally combined
all exposures together for a given object. The measurement uncertainties were estimated
by extracting an empty sky region near the spectral trace, using the same method. All
these spectra are normalized at 0.75 µm. Figure 2.2 shows the GMOS spectra for 6 candi-
date primaries for which the spectral types were not published in the literature before this
study. GMOS spectra at R ∼ 850 of ten candidates are shown in Figure 2.3 and the remai-
ning four are shown in Figure 2.4 with R ∼ 400. The latter figure present the smoothed
spectra our four faintest targets observed with GMOS. In that case, a significant residual
signal is present, which comes from an important fringing effect from the detector. Even
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with this fringing, we are still able to identify the spectral type of the objects.
2.5.2 Near-Infrared Spectroscopy
Three of our candidate companions, 2M1043-1706B, 2M1115+1607, and 2M1259+1001,
were identified on their own as brown dwarf candidates in a separate search for high proper
motion brown dwarfs in the SIMP data (Artigau et al. 2009, Robert et al., in prepara-
tion), but have not yet been published. As other candidates identified in that search for
brown dwarfs, they were followed-up using near-infrared spectroscopy with GNIRS at the
Gemini South telescope in semester 2007A (GS-2007A-Q-28). We used a 0.3′′ wide slit, the
32 l mm−1 grating, the short camera, and the cross-dispersed mode for a resolving power
of R ∼1700 and a spectral coverage from 0.9 µm to 2.5 µm. Observatory standard cali-
brations were obtained with each observation. For telluric and instrumental transmission
calibration, the A0 star HD 137873 was observed shortly before/after each observation.
The observations were obtained with a typical ABBA dither pattern along the slit with
individual exposures of 60 to 120s with 8 to 15 exposures. The details of the observations
are shown in Table 2.III.
The reduction of the spectra was made using custom (IDL) routines as described in
Delorme et al. (2008). First, successive image pairs were subtracted to remove the sky
emission and divided by a median combined spectral flat. They were then corrected for
both spectral and spatial distortions. To extract the spectra, a positive and a negative
extraction box that matched the trace profile was used. An argon arc lamp spectrum was
taken at the end of each sequence, which was used as a first wavelength calibration. The
wavelength scale was then more precisely adjusted to the atmospheric OH-lines (Rousselot
et al. 2000). Finally, the spectra for each target extracted from image pairs were normalized
and their median was taken to make the final spectra. The GNIRS spectra of the three
companions are shown on Figure 2.5 along with a spectra from the SPEX IRTF Spectral






























Fig. 2.2 GMOS spectra of our 6 candidate primaries for which a spectral type was not
available in the literature, displayed with a resolution of R ∼ 850. The spectra are nor-
malized at 0.75 µm. As a comparaison, we display in red the SDSS template spectra
from Hawley et al. (2002) for the appropriate spectral type convolved to the same resolu-
tion. The feature in our spectra at 0.76µm is telluric absoprtion that we did not correct.































Fig. 2.3 GMOS spectra of 10 of our candidate companions, displayed with a resolution
of R ∼ 850. The spectra are normalized at 0.75 µm. As a comparaison, we display in
red the SDSS template spectra from Hawley et al. (2002) for the appropriate spectral
type convolved to the same resolution. The feature in our spectra at 0.76µm is telluric

























Fig. 2.4 GMOS spectra of 4 of our candidate companions, displayed with a degraded re-
solution of R ∼ 400 as these candidates were fainter and a lower signal-to-noise ratio was
reached at full resolution. There is important fringing in the data leading to a significant
residual signal for these faint targets. The spectra are normalized at 0.75 µm. As a com-
paraison, we display in red the SDSS template spectra from Hawley et al. (2002) for the

























Fig. 2.5 GNIRS spectra of 3 of our candidate companions, displayed with a spectral
resolution of R ∼ 1700. The spectra are normalized at 1.1 µm.As a comparaison, we
display in red the spectra from SPEX IRTF Spectral Library (Cushing et al. 2005; Rayner
et al. 2009) for the appropriate spectral type.
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2.5.3 Results
We determined the spectral type of all objects observed with GMOS from spectral
indices, and then confirmed them by visual comparison with templates. For each spectrum
we computed the following spectral indices : PC3, PC4, and PC5 as defined by Martin
et al. (1996) and Mart´ın et al. (1999b), TiO5 and VO from Cruz & Reid (2002), CaH, Ti
I, and Ca II from Kirkpatrick et al. (1991), and VO 2 and TiO7 defined by Le´pine et al.
(2003). Each of these indices constitutes a good spectral type indicator in some restricted
spectral type interval, but altogether they cover the range from K5 to L6 dwarfs. The
index values–spectral type relations and regimes of validity were taken from the respective
papers. The measured indices are compiled in Table 2.IV, along with the derived spectral
types. The latter are averages of the spectral types obtained from all the indices that are
valid for a given type. The few blanks in the table are caused by the fact that some spectra
had a shorter spectral coverage and therefore we were not able to determine range of the
PC5 and Ti I indices in all cases. We then visually compared our spectra to templates
from the Pickles Atlas (Pickles 1998) or to SDSS spectra of M and L dwarfs from Hawley
et al. (2002) to ensure that there were no gross errors in spectral typing. The spectral
types of all companions observed with GMOS range from M6.5 to L1.
We determined the spectral type of the three companions observed with GNIRS using
the spectral indices defined by Allers & Liu (2013), which are based on the H2O, H2O-
1, H2O-2, and H2OD indices and which are valid for M5V to L7V dwarfs. Then, we
visually compared our spectra to the templates of M and L dwarfs from the SPEX IRTF
Spectral Library. We determined a spectral type of M9.0±0.5 for 2M1043-1706B, L5 ± 1
for 2M1115+1607, and L4.5 ± 0.5 for 2M1259+1001 ; these are indicated in Table 2.V.
There are 19 objects for which we do not have GMOS nor GNIRS observations. Among
these are 10 primaries and 2 companions for which a spectral type was known from the
literature and we adopted those values. For the remaining seven, we estimated a spectral
type from their 2MASS and SDSS colors based on the color–spectral type relations of
Sheppard & Cushing (2009). The spectral types adopted for all objects are summarized
in Table 2.V. This table is divied in the two parts : the top half is for systems for which
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we have a spectrum for the companions while the lower half is for systems for which we
did not have a spectrum for the companions.
For each object we estimated a photometric distance using their 2MASS J band ma-
gnitude and the MJ–spectral type relations from Hawley et al. (2002) for late-K to M5
dwarfs, and from Dupuy & Liu (2012) for later type objects, M6 to L5. These distance
estimates are given in Table 2.V.
2.6 PROBABILITY OF RANDOM ALIGNMENT
After determining the proper motion, the spectral types and the distance for all com-
ponents, we need to confirm that they form a bound pair. The probability of random
alignment is the probability that from chance, in a search like ours, we would find a physi-
cally unrelated companion star having the same proper motion and photometric distance
as the primary, within our uncertainties, and that is separated by less than the observed
separation of our candidate. This is given by the probability of finding two stars of the
relevant spectral types within a given separation of each other and at the same distance,
times the probability of finding two stars of the relevant spectral types with the same
proper motion, given that they are at a similar location on the sky.
For the former probability, as our search targeted a fixed set of potential primary stars,
we need only calculate the probability of finding a companion star close to those primaries.
All of our candidate companions have spectral types in the M6–L5 range, thus this is the
relevant range for statistical calculations. From the spatial density of M6V-M8V dwarfs
of 2.2 × 10−3 pc−3 per I-band magnitude interval determined by Phan-Bao et al. (2003)
and the spatial density of M8V-L3.5V of 1.64×10−3 pc−3 per J-band magnitude interval
determined by Phan-Bao et al. (2008), we calculated the overall spatial density of late-M
dwarfs to early-L dwarfs (M6V to L3.5V). We used this density to calculate the number of
such stars in a spherical shell of radius equal to the distance to a candidate and thickness
given by our distance estimate uncertainty. Then, from this number we calculated, the
average number of stars in a sky projected disk of radius equal to the separation of our
candidate binary, assuming an isotropic distribution of stars. We multiplied this number
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Tab. 2.IV Spectral Indices
Object PC3a PC4a PC5a TiO5b VOb CaHc Ti Ic Ca IIc VO2d TiO7d Spectral Type
NLTT251 1.3695 1.6816 1.7827 0.19484 2.1168 1.5603 1.0704 1.0764 0.56026 0.65387 M6 ± 0.5
2M0006-0852 2.3435 3.8938 4.8902 0.34909 2.3607 1.5009 1.0326 1.0677 0.32328 0.46659 M9 ± 0.5
NLTT687 1.0306 1.0248 0.93255 0.58126 2.0021 1.1914 1.0622 1.2380 0.89734 0.92856 M3 ± 0.5
2M0013-1816 2.8484 6.2637 7.3279 0.96672 2.3180 1.4236 1.0617 1.1923 0.60007 0.95069 L1 ± 0.5
NLTT2274 1.1037 1.1221 1.0918 0.40346 1.9970 1.2715 1.0803 1.1374 0.77698 0.85842 M4 ± 0.5
2M0041+1341 2.7069 4.6043 5.7158 0.68651 2.5128 1.3602 1.0093 1.0645 0.36967 0.62286 M9± 0.5
2M0405-0600 1.6339 2.3019 2.4712 0.26199 2.2343 1.3667 1.1098 1.1253 0.42198 0.57595 M6 ± 1
NLTT20640 1.1217 1.2361 · · · 0.37900 2.0244 1.3055 1.0679 1.1134 0.72927 0.85573 M4 ± 0.5
2M0858+2710 2.4959 4.7033 · · · 0.64835 2.3871 1.2406 0.98143 1.0637 0.38629 0.65786 L0 ± 1
LSPMJ1021+3704 1.0898 1.1628 · · · 0.38845 1.9939 1.2819 1.0796 1.1583 0.75780 0.88121 M4 ± 0.5
2M1021+3704 2.7920 5.3320 ... 1.0516 0.46435 0.92451 ... 1.0668 0.60661 0.66820 L2
2M1043-1706A 1.0665 1.1986 1.1118 0.41786 1.9828 1.2421 · · · 1.1573 0.77439 0.87779 M4 ± 0.5
NLTT26746 1.0896 1.0664 1.1495 0.44003 1.9733 1.2758 1.1094 1.1651 0.83645 0.85031 M4 ± 0.5
NLTT29392 1.3948 2.0186 · · · 0.21082 2.1644 1.4311 1.0827 1.0974 0.49018 0.65474 M6 ± 0.5
2M1202+4204 2.7094 5.3242 · · · 0.66899 2.4729 1.3948 0.96756 1.0718 0.39638 0.70797 L0 ± 0.5
NLTT36369 1.0359 1.0841 · · · 0.42531 2.0007 1.2596 1.0741 1.1489 0.80273 0.89932 M4 ± 0.5
2M1408+3708 1.6805 2.5229 · · · 0.22558 2.3573 1.4836 1.0556 1.1543 0.37181 0.57255 M7 ± 0.5
2M1441+1856 2.7019 4.2794 2.7264 0.88903 2.2368 1.5198 0.75043 1.2276 0.50723 0.76976 L1 ± 1
2M1559+3735 1.8393 2.9506 · · · 0.27357 2.4630 1.3777 1.0318 1.1406 0.33012 0.55086 M8 ± 0.5
2M1646+5019 2.0450 3.0980 · · · 0.17044 2.1751 1.8641 1.0559 1.1482 0.39253 0.54864 M7 ± 0.5
2M2259+0806 1.5610 1.8795 1.6930 0.14590 2.1279 1.5757 1.0905 1.2289 0.50888 0.61669 M6 ± 0.5
2M2327+0405 2.1572 3.2263 3.8603 0.27870 2.4432 1.4433 1.0444 1.0839 0.33743 0.49614 M9 ± 0.5
2M2355+1754 2.2927 3.7816 2.9846 0.42313 2.4953 1.3452 1.0084 1.1327 0.40961 0.76501 M9 ± 0.5
a Martin et al. (1996)
bCruz & Reid (2002)
cKirkpatrick et al. (1991)
dLe´pine et al. (2003)
eThe spectral types shown in the last column are the median of the spectral types computed using the
spectral indices presented in the table.
by 25,000, the number of primary stars targeted by our search, and finally calculated the
corresponding probability of detecting at least one object within this total search area.
For the latter probability, we used Monte Carlo calculations to determine the proper
motion distribution of stars of a given spectral type and at the sky position of the candidate
system based on the observed Galactic space velocity (UVW ) distributions of stars in the
solar neighborhood. The UVW distributions were derived from the velocity dispersions
given by Mikami & Heck (1982) for F, G and K stars, by Bochanski et al. (2011) for M
dwarfs, and by Schmidt et al. (2010) for L dwarfs. We then determined the probability that
a star of the spectral class of the primary and a star of the spectral class of the secondary,
at the sky position of the system, would have proper motions larger than 0.1 mas yr−1
and consistent with each other within 2σ .
We finally multiplied the above two probabilities to get the probability of random align-
ment ; the results are given in Table 2.V. For all of our candidate systems, this probability
is less than 1.3×10−3, indicating that they most likely form truly bound systems.
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Tab. 2.V Derived parameters for the binary systems
Name Spectral typea µα cosδ µδ Sep. Distance
b Prob. P. sep. Massc
(mas/yr) (mas/yr) (′′) (pc) (AU) (M⊙





2M0006-0852 M9.0±0.5 −59±18 −318±9 37+5−11 0.108–0.118





2M0013-1816 L1.0±0.5 −20±53 −212±51 83+7−27 0.096–0.102





2M0041+1341 M9.5±0.5 −162±58 −153±13 40+6−12 0.105–0.113
BD-06 813 K0o 23±13 −138±15 17±4 68±10h 7.6 ×10−4 1340+102−340 0.898–1.096
2M0405-0600 M6.5±1 42±7 −119±9 86+2−37 0.140–0.174





2M0858+2710 L0±1 104±7 −182±6 48+3−14 0.102–0.108





2M1021+3704 L0.0±1 −131±8 −124±12 93+13−36 0.090–0.096





2M1043-1706B M9.0±0.5 −91±18 −142±22 75+6−23 0.112–0.113





2M1115+1607 L5±1 t −253±28 −127±20 37+3−35 0.079–0.084





2M1202+4204 L0.0±0.5 −292±6 −276±11 38+2−11 0.102–0.108





2M1259+1001 L4.5±0.5 −146±5 29±7 47+5−18 0.080–0.085





2M1408+3708 M7.5±0.5 −249±1 80±10 84+4−29 0.124–0.140





2M1441+1856 L1±1 −59±9 −185±12 99+10−34 0.096–0.102
NLTT 41701u K2h 42±12 −137±9 23±4 (61+61−27)
i 8.1 ×10−4 1735+690−644 0.592–1.154
2M1559+3735 M8.0±0.5 46±9 −152±14 89+6−29 0.118–0.130
HD 234344s K7h −129±29 394±12 79±13 31.6±0.9m 2.4 ×10−4 2700+158−593 0.794–0.848
2M1646+5019 M7.5±0.5 −115±5 404±6 36+3−14 0.124–0.140
HD217246 G5h 137±34 59±19 25±7 (68+70−32)
i 3.6 ×10−4 2340+1125−1000 0.894–1.016
2M2259+0806 M6.5±0.5 122±6 69±5 121+20−51 0.140–0.174
NLTT 56936v K2+K5n 443±1 171±8 30±5 64±9k 4.7 ×10−5 1825+180−390 1.46±0.09
n
2M2327+04505 M9±0.5 443±6 191±12 57+3−17 0.108–0.118
TYC 1725-344-1 G5IIIh −65±21 −78±14 95±28 (40+28−15)
i 2.8 ×10−4 6700+1805−2470 1.91±0.11
h
2M2355+1754 M9.0±0.5 −69±16 −86±3 103+10−37 0.108–0.118





2M0005+0626 L0±1g 205±7 −126±8 69+5−22 0.102–0.108





2M1236+3000 M9.0±1g 162±27 −102±15 126+18−44 0.108–0.118
HD 2292 G5r −143±15 −113±19 30±11 (42+28−14)
i 2.6 ×10−4 1200+180−510 0.692–1.174
2M0026+1704 M9±1g −152±10 −129±40 65+4−20 0.108–0.118





2M1222+3643 L0e 272±30 −36±7 70±10l 0.102–0.108
NLTT 33793j K5aa −210±64 −131±12 170±46 (38.1+2.6−2.3)
aa 5.4 ×10−5 5780+2040−1190 0.645–1.027
2M1320+0957 M8aa −222±38 −141±10 36±3aa 0.124–0.140
NLTT 4558v G5m 22±13 −142±15 44±9 (58±3k 3.5 ×10−5 2222+308−960 0.700–1.227
2M0122+0331 L2±1g 25±11 −162±5 43+13−40 0.090–0.096
a
Spectral type are extracted from our GMOS or GNIRS spectra unless noted otherwise,b Distance computed using the spectral types and the
relations from Dupuy & Liu (2012) and Hawley et al. (2002), c Probability of random alignement,d Masses are evaluated using the mass–MJ
relation from the BT-Settl model of Allard (2014), eZhang et al. (2009a), f This system has been identified as a M4+L0 binary by Faherty et al.
(2010). Their spectral types, proper motions, distance and sepration are consistent with the ones we found,g Spectral type calculated from i’-J
(Sheppard & Cushing 2009),h Pickles & Depagne (2010),i Photometric distance from Ammons et al. (2006), j This system has been identified
as a M4+L0 binary by Faherty et al. (2010),k Heliocentric distance from Anderson & Francis (2013),l Photometric distance from Zhang et al.
(2009a),m Heliocentric distance from Anderson & Francis (2013),nHrivnak et al. (1995), o The spectral type is from Barney (1951),p This system
has been identified to be a hierarchical triple system with an M7.0±0.05 primary and an M8.5±0.05+T5±1 secondary byBurgasser et al. (2012).
Their proper motions, distance and sepration are consistent with the ones we found,q This system has been identified as a M4+L0 binary by
Zhang et al. (2010). Their spectral types, proper motions, distance and sepration are consistent with the ones we found,r Kharchenko (2001),s
This system has been identified as a K7+M7 binary by Mason et al. (2001). Their spectral types, proper motions, distance and sepration
are consistent with the ones we found,tZhang et al. (2009b) found a spectral type of L1 by colors and has identified it as a brown dwarf
candidate.,uThe spectral type of NLTT 41701 has been found by Pickles & Depagne (2010). Ammons et al. (2006) has estimated a distance




We estimated the mass of the companions in our systems based on evolution models.
First of all, the tangential velocity, which is an indicator of the population to which an
object belongs, has been compared to the Besanc¸on Galactic model (Robin et al. 2003)
for each of our systems. All of our systems have tangential velocities consistent with being
part of the thin disk. According to the Galactic model simulations, most of our targets
have a > 80% probability to be younger than 3 to 5 Gyr. We also looked for sign of
youth in our GNIRS spectra. We used the spectral indices defined by Allers & Liu (2013),
already used to compute the spectral types, which are also sensitive to surface gravity.
According to these indices, none of the three companions have low surface gravity. We
also looked for Hα emission, at 656.3 nm, which is indicative of the stellar activity (West
et al. 2008). Visual inspection of the spectra and calculations of the Hα equivalent widths
indicate that 2M0405-0600 (M6.5), 2M1202+4204 (L0) and 2M1043B (M9) have equivalent
widths higher than 1 A˚, and are thus active. Schmidt et al. (2010) had already identified
that NLTT 29392B was an active L0 dwarf. However, this does not mean that they are
particularly young as M dwarfs can be active during a few Gyr. Thus none of our systems
appears to be particularly young. We assumed that the ages of all of them are roughly
1–7 Gyr. We then evaluated the masses using the mass–MJ relation from the BT-Settl
model of Allard (2014), where the MJ are obtained from our inferred spectral types using
the relation of Hawley et al. (2002) and Dupuy & Liu (2012). The mass estimates for a
target’s age between 1 to 7 Gyr are given in Table 2.V. The uncertainties come from the
propagation of the error of spectral types on the inferred magnitudes.
Figure 2.6 shows the projected separation of our systems as a function of the total
masses of the systems, in comparison with other known binaries (Gomes et al. 2013;
Dhital et al. 2010; Faherty et al. 2010; Metchev & Hillenbrand 2004; Reid et al. 2001;
Wilson et al. 2001; Reid & Gizis 1997; Fischer & Marcy 1992; Close et al. 1990) as well as
very low mass binary from the Very Low Mass Binaries Archive (Burgasser et al. 2007)6.
6See http://www.vlmbinaries.org/ for an up-to-date census of the known very low mass binaries,
maintained by N. Siegler, C. Gelino and A. Burgasser.
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Fig. 2.6 Separation (in AU) versus total mass (in solar mass) for our systems and for
known binaries. The red circles represent our sample. The LSPMJ1259+1001 system and
the NLTT26746 system, for which the companion is either a L4.5 or a L5 dwarf, are shown
with the open green circle. Very low mass binaries from the Very Low Mass Binaries
Archive are shown as a diamond while the triangles represent binary systems from Gomes
et al. (2013) and references therein, Dhital et al. (2010), Faherty et al. (2010) and references
therein, Metchev & Hillenbrand (2004), Reid et al. (2001), Wilson et al. (2001), Reid &
Gizis (1997), Fischer & Marcy (1992), and Close et al. (1990).
Figure 2.7 also presents the total mass as a function of the binding energy for our systems
and for other known binaries. Both of these figures show that our 5 systems with the lowest
total mass (below 0.4 M⊙) fall in sparsely populated regions of these diagrams, near the
low-mass and high separation/low binding energy envelopes of the known binaries. These
systems are particularly interesting in the context of the formation mechanism of binaries
and of low mass and substellar objects.
Figure 2.8 shows the mass ratio of our systems as a function of their total mass, as
compared with other known binaries. Our new systems, having lower mass ratios, clearly
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Fig. 2.7 Total mass (in solar mass) versus binding energy for our systems and for known
binaries. The symbol used here are the same as for Figure 2.6.
stand out from the bulk of the distribution in this diagram. In particular, we found 14
systems with a mass ratio less than 0.3, below the bulk of the previously known population.
The apparent gap between our systems and most of the known ones is due to the fact that
the surveys we used for our search were deeper than those used in some previous searches,
notably in the search of Dhital et al. (2012) who is responsible for the vast majority
of the known systems shown. As such, fewer systems with low mass ratio are known
because of the observational bias. Our systems thus help better define the parameter
space in which wide low-mass companions can form. While the low masses/mass ratios
and large separations of our companions may not be the most extreme that can result
from the pre-stellar core fragmentation, disk fragmentation or the protostellar embryos
ejection processes, they are nevertheless challenging to produce and any successful model
of formation should be readily able to explain them. However, our results are too scarce to
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be able to make a further analysis. A proper complete sample of wide binaries is needed
to assess the properties of the systems as well as their frequency. It would then be possible
to compare those observational results to the predictions of the models.
As some of our system have a low binding energy, it is interesting to find out if the
systems are stable. Orbital evolution is possible for wide, weakly bound binaries and it
might lead to their disruption as they travel through the Galaxy and encounter stars
and giants molecular clouds. Weinberg et al. (1987) worked out the calculations for the
evolution and lifetimes of such wide binary systems in the solar neighborhood ; these can
easily be scaled to very low-mass stars as was done by Artigau et al. (2007). For all of our
binaries, we find that the half-life is of the order of a Hubble time or larger. The probability
of survival is thus high for all systems.
Burgasser et al. (2005) have shown that the binary fraction is higher for ultra cold
dwarfs that are in a wide binary system where the primary is a stellar object. Further-
more, Whitworth & Stamatellos (2006) discussed the possibility that H2 dissociation might
trigger a secondary fragmentation of a companion low-mass protostar if the latter is at
the cooler outer parts of the circumstellar disk (> 100 AU) and is spinning at a high en-
ough rate. Thus, it is possible that some of our companions (and perhaps primaries) are
unresolved binaries themselves. If that were the case, this could be reconciled with our
common photometric distance estimates given the large associated uncertainties.
To differentiate the evolutionary states of our stars, we use the four spectral classes of
metallicity defined by Le´pine et al. (2007) that are defined by the ζTi05/CaH index, which
is based on the CaH2, CaH3 and TiO5 molecular bands in the optical. This index has
been re-calibrated by Dhital et al. (2012) and is used to differentiate dwarfs, subdwarfs,
extreme subdwarfs and ultrasubdwarfs. Using this index for all of our M dwarfs, we found
that they all have ζTi05/CaH > 0.85, meaning that they all are in the dwarf metallicity class
with near-solar metallicity.
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Fig. 2.8 Mass ratio as a function of total mass for our systems and for known binaries.
The symbol used here are the same as for Figure 2.6.
2.8 CONCLUSION
We have discovered 14 new binary systems with companions of spectral types M6–L5 at
separations of 6′′–170′′ from their primaries, corresponding to projected separations 250–
7500 AU at the distances of the systems. We also recovered nine already known binaries.
Ten of our companions have a spectral type of L0 or later, two of them being comfortably in
the brown dwarf regime : 2M1115+1607 (L5±1) and 2M1259+1001 (L4.5±0.5). The latter
is a newly identified brown dwarf and orbits a mid-M dwarf. The most widely separated
system is NLTT 687, consisting of an M3+L1 pair with a separation of 7400 AU. Other
very wide systems are TYC 1725-344-1, a G5+M9 pair with a separation of 6700 AU and
LSPMJ1441+1856, a M6+L1 pair with a separation of 4110 AU. Some of our systems
challenge the formation theories as they have a low mass ratio and a high separation.
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Les nombreuses de´couvertes d’objets de faible masse dans les vingt dernie`res anne´es
ont propulse´ la recherche dans ce domaine. Le projet de recherche qui a e´te´ pre´sente´ ici
s’inscrit dans ce champ de recherche, puisqu’il consistait a` rechercher et a` caracte´riser des
syste`mes binaires a` grande se´paration dont au moins l’une des composantes est de faible
masse. Graˆce a` une analyse de donne´es d’imagerie et a` un calcul statistique, il a e´te´ possible
de construire une liste de syste`mes binaires candidats ayant un mouvement propre e´leve´ et
commun, ainsi qu’une grande se´paration. Un suivi astrome´trique a ensuite e´te´ re´alise´ avec
des donne´es d’imagerie des came´ras SIMON et CPAPIR obtenues au te´lescope de l’OMM
ou du CTIO. Ces images ont par la suite e´te´ re´duites afin d’en extraire les positions des
cibles. Elles ont e´te´ ensuite compare´es aux positions obtenues par les catalogues 2MASS,
WISE et SDSS afin de calculer le mouvement propre des objets d’inte´reˆt. Ceci avait pour
objectif de s’assurer que les mouvements des deux composantes des syste`mes sont bien les
meˆmes avec des mesures plus pre´cises.
Un suivi spectroscopique a aussi e´te´ re´alise´ sur la plupart des objets de l’e´chantillon.
Des spectres dans la partie rouge du domaine visible ont e´te´ obtenus avec GMOS a` Gemini
tandis que quelques spectres dans le proche infrarouge ont e´te´ pris avec GNIRS a` Gemini.
Ces spectres ont par la suite e´te´ re´duits et analyse´s, ce qui a permis, en autres, de de´termi-
ner les types spectraux des objets. Afin de s’assurer que le syste`me binaire candidat n’est
pas un double optique, il a e´te´ ne´cessaire de ve´rifier que les deux composantes du syste`me
sont a` la meˆme distance du Soleil. Cette distance photome´trique a e´te´ estime´e a` l’aide du
type spectral et de la magnitude J.
Enfin, un calcul de probabilite´ a e´te´ effectue´ pour tous les syste`mes binaires dont les
composantes avaient un meˆme mouvement propre et qui e´taient a` une distance comparable
afin de s’assurer qu’elles n’ont pas le meˆme mouvement propre et la meˆme distance par
hasard, soit sans former un syste`me lie´ gravitationnellement.
Notre analyse a permis d’identifier vingt-trois syste`mes binaires ayant une se´paration
supe´rieure a` 250 UA et dont au moins l’une des composantes est une naine M ou une
naine L. Cinq des syste`mes binaires candidats avaient de´ja` e´te´ identifie´s comme tels pre´-
ce´demment dans la litte´rature, ce qui confirme la validite´ de notre de´marche. Deux des
nouveaux syste`mes binaires ont une naine brune comme compagnon : NLTT 26746 (M4)
a une naine L5 comme compagnon (2M1115+1607) avec une se´paration de ∼660 UA et
LSPM J1259+1001 (M5) a une naine L4.5 comme compagnon (2M1259+1001) avec une
se´paration de ∼345 UA. Ces deux naines brunes n’e´taient pas connues auparavant. Sept
autres syste`mes ont un compagnon de type spectral L0–L1 a` une se´paration allant de 250–
7500 UA. Trois syste`mes ont une se´paration > 5000 UA : le syste`me NLTT33793 a une
se´paration de ∼5780 UA, le syste`me TYC 1725-344-1 a une se´paration de ∼6700 UA et
le syste`me NLTT 687 a une se´paration de ∼7400 UA. Les syste`mes ayant les plus faibles
masses se trouvent a` la limite de la distribution des syste`mes binaires connus dans un
diagramme de la se´paration en fonction de la masse totale. De plus, nos syste`mes ont la
plus faible e´nergie de liaison pour des masses totales de ∼ 0.2. Notre syste`me ayant la plus
faible masse (∼ 0.28 M⊙) a une e´nergie de liaison de 10 ±3 ×10
41 erg. Enfin, les rapports
de masse de nos syste`mes se situent parmi les plus faibles connus, puisque quatorze de nos
syste`mes ont un rapport de masse infe´rieur a` 0.3.
Les syste`mes binaires a` grande se´paration dont l’une des composantes est de faible
masse permettent de mettre des contraintes sur le processus de formation des objets peu
massifs. En effet, certaines fac¸ons d’expliquer la formation de ces objets ne sont pas com-
patibles avec la formation d’un syste`me binaire a` grande se´paration, ce qui fait que les
proce´de´s expliquant la naissance de ce genre de syste`mes reste encore ne´buleux. Il serait
donc inte´ressant de rechercher des syste`mes ayant des masses encore plus faibles que ceux
pre´sente´s ici ainsi que des se´parations encore plus e´leve´es afin de pouvoir mieux contraindre
les processus de formation des e´toiles de faible masse, des naines brunes et des plane`tes.
Un e´chantillon complet de syste`mes binaires a` grande se´paration sera aussi ne´cessaire afin
de pouvoir de´terminer leurs proprie´te´s. Il sera alors possible de comparer ces re´sultats a`
ce qui est pre´dit par les diffe´rents mode`les.
57
L’e´tude de syste`mes binaires a` grande se´paration contenant une e´toile F, G ou K
de meˆme qu’une naine L, comme certains des syste`mes que nous avons trouve´s, pourrait
aussi permettre de de´terminer l’e´chelle de me´tallicite´ des naines L. Ceci a de´ja` e´te´ fait pour
les naines M, en utilisant des syste`mes binaires a` grande se´paration. Ainsi, des syste`mes
comme NLT 4558 (G5) + 2M0122+0331 (L2), que nous avons trouve´s dans ce travail,
pourraient eˆtre de grand inte´reˆt afin de´terminer l’e´chelle de me´tallicite´ des naines L puisque
seulement deux autres syste`mes binaires contenant une naine G et une naine L sont connus.
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